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Simpl. [...] perche´ noi altri, che non intendiamo le vostre regole
aritmetiche, restiamo stupefatti nel sentir le conclusioni, mentre
leggiamo, verbigrazia: “Adunque la cometa, o la stella nuova, era
lontana dal centro della Terra trecento settantatremila ottocen-
tosette miglia, e piu` dugent’undici quattromilanovantasettesimi
373807 2114097” e sopra queste tanto precise puntualita`, dove si regi-
strano tali minuzie, formiamo concetto che sia impossibil cosa che
voi, che ne’ vostri calcoli tenete conto d’un dito, poteste in ultimo
ingannarci di 100 miglia.
Sal. Questa vostra ragione e scusa sarebbe accettabile, quando
in una distanza di migliaia di miglia un braccio di piu` o di meno
fusse di gran rilievo, e quando le supposizioni che noi pigliamo
per vere fusser cos`ı certe, che ci assicurassero che noi fussimo
per ritrarre in ultimo un’indubitabil verita`: ma qui voi vedete,
nelle 12 indagini dell’autore le lontananze della stella, che da esse
si raccolgono, esser differenti l’una dall’altra (e pero` lontane dal
vero) di molte centinaia e migliaia di miglia; ora, mentre io sia
piu` che sicuro che quel ch’io cerco deve necessariamente differir
dal giusto di centinaia di miglia, a che proposito affannarsi nel
calcolo, per la gelosia di non ismagliar d’un dito? Ma venghiamo
finalmente all’operazione...
Galileo Galilei, Dialogo dei massimi sistemi, giornata terza.
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1 Introduzione
1.1 Motivazioni e scopo della Tesi
1.1.1 Preambolo: le leggi di scala in astrofisica
Le leggi di scala dei sistemi stellari (galassie, ammassi di galassie, ammassi
globulari) sono relazioni empiriche che sussistono tra le diverse scale fisiche
tipiche (luminosia` caratteristica, raggio caratteristico, ecc...) di una data clas-
se di oggetti e sono un argomento d’interesse centrale nella ricerca astrofisica
contemporanea.
Le leggi di scala si possono innanzitutto utilizzare per decidere dell’ammissi-
bilita` di un modello o di una teoria di formazione di una data classe di strutture.
Una buona teoria deve prevedere che tali strutture si originino, o per lo meno
possano originarsi, con caratteristiche fisiche tali da rispettare le leggi di scala
che vigono per quella classe di oggetti. Se la teoria non esclude la formazione di
strutture che non obbediscono ad una data legge di scala, deve essere possibile,
per giustificare il dato osservativo, operare tale esclusione in base alle condi-
zioni iniziali cosmologiche o in base alla sopravvivenza selettiva delle strutture
che obbediscono alla legge. In questo senso le leggi di scala hanno un profondo
significato cosmologico.
Non di secondaria importanza e` anche l’interesse che le leggi di scala rive-
stono per le loro applicazioni, in particolare per le misure di distanza: se una
legge lega due o piu` quantita` intrinseche di un dato oggetto, delle quali alcune
siano misurabili direttamente ed altre lo siano solo conoscendo la distanza del-
l’oggetto, e` possibile assumere che la distanza sia quella giusta perche´ la legge
valga: una legge di scala di questo tipo suggerisce quindi in modo naturale un
metodo indiretto di misura delle distanze.
Le due leggi di scala che hanno rilevanza nel contesto della presente Tesi sono
il Piano Fondamentale, legge che la cui discussione critica costituira` il nucleo
della presente Tesi, che vige, mutatis mutandis, sia per le galassie ellittiche
che per gli ammassi globulari1 e la cosiddetta relazione MBHσ, che pure sara`
discussa dettagliatamente nel seguito2.
Gli strumenti teorici che abbiamo a disposizione non sono ancora in grado
di spiegare in modo completamente soddisfacente l’origine e la persistenza3 del
suddetto Piano Fondamentale; e` quindi estremamente utile avere ben chiaro il
quadro osservativo in termini quanto piu` possibile indipendenti dai dettagli della
modellistica. E` importante anche conoscere quali sono i limiti delle relazioni
empiriche osservate, ovvero avere a disposizione una valutazione realistica delle
incertezze osservative e degli effetti di selezione che possono aﬄiggere i dati,
prima di utilizzare tali dati come banco di prova per la teoria.
1Si vedano in tal proposito ad esempio Jørgensen et al. (1996) [16], Pahre et al. (1995)
[22], van Albada, et al. (1995) [34] per le galassie ellittiche (l’ultimo in particolare come
esempio per l’uso del Piano Fondamentale per la misura delle distanze) e Djorgovski (1995)
[6], McLaughlin (2000) [20] per gli ammassi globulari.
2La nostra trattazione sara` limitata all’interesse che tale relazione riscuote nel contesto
della presente Tesi. Agli interessati consigliamo la lettura degli articoli che originariamente
l’hanno proposta, ovvero Gebhardt et al. (2000) [13] e Ferrarese, Merritt (2000) [11].
3Cioe` il conservarsi nel tempo della relazione di scala, che rimane valida anche per oggetti
a redshift non nullo. Per uno studio del Piano Fondamentale delle galassie ellittiche a redshift
intermedio si veda ad esempio Treu (1998) [33].
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1.1.2 Propositi
Alla luce di queste premesse la presente Tesi si propone di:
• Individuare un insieme di dati il piu` possibile aggiornati, omogenei emodel
independent4 allo scopo di rivedere criticamente la situazione osservativa
relativa al Piano Fondamentale degli ammassi globulari,
• quantificare gli effetti di selezione sul campione di ammassi globulari uti-
lizzato e determinarne le eventuali conseguenze sulla validita` e sull’appli-
cabilita` dei risultati,
• quantificare dettagliatamente le incertezze di misura sui dati utilizzati,
• effettuare il fit al Piano Fondamentale e studiarne i residui,
• risolvere il problema, gia` noto in letteratura, dell’ambiguita` dei risultati
che si ottengono fittando i dati relativi agli ammassi in modi differenti,
• proporre, come tentativo di soluzione di tale problema, una legge di scala
in forma diversa da quella rappresentata dal piano, in particolare mo-
strando come, sotto determinate ipotesi5 per gli errori di misura, i punti
abbiano disposizione rettilinea piuttosto che planare.
1.2 Informazioni preliminari, leggi di scala rilevanti
1.2.1 Gli ammassi globulari
Gli ammassi globulari sono gruppi sferoidali di circa 104 ÷ 106 stelle. Quelli
di cui ci occuperemo in questa Tesi si trovano nelle vicinanze della Via Lattea
(a distanze dell’ordine del kiloparsec o della decina di kiloparsec dal centro
galattico): di conseguenza li chiameremo ammassi globulari galattici (Galactic
Globular Clusters o GGC e` l’espressione generalmente utilizzata in letteratura,
in lingua inglese). Alcuni ammassi globulari vicini sono ben visibili da terra
persino con un telescopio amatoriale; altri ammassi sono invece di piu` difficile
osservazione, spesso a causa di fenomeni di estinzione (attenuazione della luce
dovuta alla presenza di polvere sulla linea di vista) o di affollamento (crowding)
del campo stellare (dovuto alla presenza di molte stelle di campo che non hanno a
che fare con l’ammasso ma si trovano nella sua direzione per effetto prospettico).
Le osservabili associate in questo contesto agli ammassi globulari fanno in
genere riferimento ad osservazioni effettuate tramite telescopi ottici e si possono
classificare in due differenti tipologie sulla base delle tecniche impiegate per
misurarle:
• Osservabili fotometriche: richiedono la misura dell’intensita` luminosa che
raggiunge lo strumento in una banda spettrale fissata.
• Osservabili spettroscopiche: richiedono l’analisi in frequenza del segnale
luminoso che raggiunge lo strumento.
4Per una sommaria e sicuramente non esaustiva introduzione alla modellistica, utile
per comprendere quei pochi concetti model dependent che sono comunque rientrati nella
discussione, si veda l’appendice A.
5Si veda il seguito per una discussione approfondita.
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I dati fotometrici sono in genere disponibili per un numero d’oggetti maggiore
rispetto a quelli spettroscopici, in quanto sono meno onerosi da raccogliere.
Vedremo tuttavia che un trattamento omogeneo dei dati fotometrici e` comunque
non facile da trovare in letteratura, essendo piu` frequenti gli studi sul singolo
ammasso.
Gli ammassi globulari sono oggetti interessanti da molti punti di vista. In-
nanzitutto la loro relativa vicinanza alla Terra permette in molti casi di risolvere
le singole stelle (almeno nelle zone periferiche, meno affollate) e di misurare per
ciascuna di esse la magnitudine apparente ed il colore (ovvero la differenza tra
la magnitudine in una banda spettrale e in un’altra). Tali osservazioni pura-
mente fotometriche permettono di ricostruire il diagramma HR dell’ammasso
e di risalire, tramite confronto con diagrammi HR sintetici, all’eta` (ovvero al
tempo trascorso tra la formazione delle stelle dell’ammasso ed oggi) e alla di-
stanza dell’ammasso. Il calcolo dei diagrammi HR sintetici da confrontare con
le osservazioni si effettua tramite modelli di evoluzione stellare e richiede di co-
noscere la composizione chimica delle stelle, determinabile spettroscopicamente;
inoltre il campione di stelle osservato deve essere corretto per la contaminazione
delle stelle di campo. Superate tali difficolta` si ottengono informazioni (eta` e
distanza) che sono particolarmente preziose. Le eta` degli ammassi globulari,
dell’ordine della decina di miliardi di anni, hanno rilevanza cosmologica poi-
che` rappresentano un limite inferiore all’eta` dell’universo. Le distanze invece
sono importanti per ricostruire la geometria e, unitamente alle velocita`, la cine-
matica orbitale dell’alone galattico (la struttura sferoidale di stelle che gravita
attorno alla Via Lattea, di cui molti ammassi globulari fanno parte) e per ricon-
durre le proprieta` apparenti degli ammassi (dimensioni angolari e magnitudine
apparente) a proprieta` intrinseche (dimensioni lineari e magnitudine assoluta).
La comprensione della formazione di strutture quali gli ammassi globulari
puo` gettare luce sui meccanismi che regolano l’evoluzione galattica. Cio` non
vale solo limitatamente alla Via Lattea ma si estende anche alle galassie vicine,
all’interno delle quali sono stati osservati dei sistemi di ammassi globulari.
Consci dei limiti di questa nostra esposizione sommaria e parziale degli ar-
gomenti d’interesse nel campo degli ammassi globulari rimandiamo per appro-
fondimento al libro di Ashman e Zepf (1998) [1], sicuramente valido anche se
forse leggermente datato.
1.2.2 Il Piano Fondamentale
Abbandoniamo temporaneamente gli ammassi globulari per occuparci di galas-
sie ellittiche. Da alcuni anni (vedi ad esempio Jørgensen et al. (1996) [16]) e`
stato riconosciuto che le osservabili astronomiche di tali sistemi non sono indi-
pendenti, ma sono legate da una legge empirica di scala che prende il nome di
Piano Fondamentale delle galassie ellittiche. In particolare, considerando:
• Il raggio efficace o di mezza luminosita` Re
6 del profilo di brillanza circo-
larizzato, ovvero il raggio del cerchio di centro coincidente col centro della
6Per quanto riguarda la nomenclatura delle osservabili la situazione della letteratura e`
relativamente confusa. In genere si indicano con lettere minuscole (re, rh, rc...) i raggi
angolari, mentre con lettera maiuscola (Re, Rh, Rc...) i raggi lineari degli ammassi. La
comunita` di coloro che si occupano delle galassie utilizza re ed Re per indicare il raggio
(rispettivamente angolare e lineare) di mezza luminosita` (il raggio entro il quale e` racchiusa
meta` della potenza luminosa emessa dall’oggetto) mentre alcuni globularisti utilizzano rh
ed Rh per indicare la stessa quantita`. Anche rc, il raggio di core, soffre di una discreta
7
galassia che contiene, in proiezione, meta` della potenza luminosa emessa
da quest’ultima.
• La dispersione di velocita` centrale7 lungo la linea di vista σ (lo scarto qua-
dratico medio della distribuzione delle componenti radiali8 delle velocita`)
delle stelle che costituiscono la galassia.
• La brillanza superficiale media (sostanzialmente la potenza luminosa emes-
sa per unita` di superficie) entro Re, che si indica con < I >e; per la pre-
cisione si ha L = 2πR2e< I >e. Viene anche definita SBe (di cui faremo
uso in seguito) come −2.5 log10< I >e.
Jørgensen et al. (1996) ottengono (su un campione di 266 galassie E e S0
appartenenti a 10 diversi ammassi di galassie [16])
log10Re = 1.24 log10 σ − 0.82 log10< I >e + c (1)
dove c e` una costante dipendente dalle unita` di misura. Si puo` notare che geo-
metricamente questa relazione rappresenta un piano nello spazio (log10< I >e,
log10Re, log10 σ), da cui il nome.
1.2.3 La relazione MBHσ
Esporremo qui brevemente lo stato attuale delle evidenze osservative riguardanti
la legge di scala comunemente denominata MBHσ, principalmente al fine di
evidenziarne la rilevanza per la presente Tesi: per una trattazione piu` completa
e per un contatto di prima mano con i dati non possiamo che rimandare agli
articoli che originariamente l’hanno proposta, ovvero Gebhardt et al. (2000)
[13] e Ferrarese, Merritt (2000) [11].
La relazione MBHσ e` una legge di scala delle galassie ellittiche e dei bul-
ge9 delle galassie a disco e a spirale. Almeno alcuni di questi oggetti, stando
alle osservazioni che sono ad esempio riassunte in Kormendy, Richstone (1995)
[18], appaiono contenere al proprio centro oggetti massicci ed oscuri (talvolta
indicati in letteratura con la siglaMDO, dall’ingleseMassive Dark Object), pro-
babilmente identificabili con buchi neri supermassicci di masse nell’intervallo
106 ÷ 109M⊙. La MBHσ mette in relazione le masse di tali oggetti, misurate
ambiguita` di definizione: alcuni autori intendono con rc o con il termine raggio di core la
distanza dal centro alla quale la potenza emessa per unita` di superficie ha un valore pari a
meta` di quello che aveva al centro ed indicano con r0 il raggio caratteristico dei modelli di King
(vedi appendice A), mentre altri indicano con rc proprio questo parametro; l’ambiguita` della
nomenclatura puo` portare a confondere una grandezza model dependent con un grandezza
puramente osservativa. Similmente confusa e` la situazione della nomenclatura per grandezze
quali la brillanza superficiale centrale e media. Per un esauriente riepilogo delle problematiche
di nomenclatura e delle formule che legano le diverse notazioni rimandiamo a Bertin et al.
(2002) [4].
7Vedi seguito per una definizione precisa ed una discussione approfondita dell’estensione
angolare corrispondente allo spettro o al campione stellare utilizzato per effettuare tale misura
nel caso degli ammassi globulari. Per quanto riguarda le galassie ellittiche ci limitiamo qui
a notare che l’estensione angolare entro cui viene effettuata la misura di σ e` in genere presa
pari ad una frazione del raggio efficace angolare.
8D’ora in poi utilizzeremo il termine radiale e la locuzione lungo la linea di vista
intercambiabilmente, almeno per quanto riguarda le velocita`.
9Si indica con il nome di bulge l’eventuale parte centrale delle galassie a disco e spirali
contenente una componente stellare animata di moti caotici (dinamicamente calda), che da
questo punto di vista e` quindi simile alle galassie ellittiche.
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principalmente in modo indiretto tramite modelli dinamici della componente
stellare oppure tramite la rivelazione di materiale gassoso in accrescimento, con
la dispersione di velocita` misurata lungo la linea di vista della componente
stellare nelle zone centrali della galassia. Si noti che questa grandezza, che in
sostanza e` lo scarto quadratico medio della distribuzione delle velocita` (misurate
lungo la linea di vista) delle stelle che si trovano entro una data distanza ango-
lare dal centro della galassia e` suscettibile di diverse definizioni. Rimandiamo
al seguito per una discussione approfondita di tali definizioni e dei metodi di
misura impiegati nel campo degli ammassi globulari, limitandoci qui a ricordare
che per quanto riguarda le misure concernenti le galassie ellittiche, che d’altro
canto sono quelle d’interesse per la MBHσ, non tutti gli osservatori scelgono
la medesima distanza angolare limite, che in genere e` presa come una frazione
(re/8 per Ferrarese, Merritt (2000), re per Gebhardt et al. (2000)) del raggio
efficace angolare.
La relazione prende la forma
MBH ∝ σ
α
in cui il preciso valore di α e` stato oggetto di una controversia, essendo dato
come α = 3.75± 0.3 in Gebhardt et al (2000) e come α = 4.8± 0.5 in Ferrarese,
Merritt (2000). Riproduciamo qui in forma grafica la relazione, tramite la figura
1 tratta da Ferrarese, Merritt (2000).
Indipendentemente dalla controversia di cui sopra l’interesse riguardo alla
relazione MBHσ e` dovuto al fatto che tale legge lega una grandezza quale la
dispersione centrale di velocita` σ, misurata, come si diceva sopra, entro una
frazione di Re
10 ad una grandezza, MBH , che corrisponde, riportata in termini
di dimensioni lineari, al raggio di Schwartzschild del buco nero. Le due scale
di lunghezza a cui fanno riferimento le due osservabili sono quindi molto diver-
se, dal momento che Re e`, per una galassia ellittica, almeno dell’ordine delle
centinaia di parsec, mentre il raggio di Schwarzschild corrispondente a MBH e`
dell’ordine di 106 ÷ 108 kilometri. E` chiaramente necessaria una giustificazione
fisica di una tale relazione sussistente tra scale cos`ı differenti.
La relazione MBHσ e` rilevante ai fini della trattazione che segue, non solo
come esempio paradigmatico di legge di scala, ma soprattutto per la sua carat-
teristica peculiare di legare scale estremamente differenti: vedremo infatti nel
seguito che anche nel caso degli ammassi globulari emerge una correlazione tra
grandezze che d’ora in poi chiameremo globali (in particolare, come vedremo,
tra i residui al fit al Piano Fondamentale delle variabili di mezza luminosita`)
ed una grandezza che possiamo dire centrale, ovvero la pendenza del profilo di
luminosita` al centro dell’ammasso (entro il raggio di core). Dal momento che,
come vedremo, una delle possibili cause in grado di influenzare tale pendenza
e` proprio la presenza di un eventuale buco nero centrale, riteniamo partico-
larmente interessante il parallelismo che qui abbiamo abbozzato tra la nostra
correlazione e la relazione MBHσ.
10In realta` sopra abbiamo detto che la misura avviene entro una frazione del raggio angolare
re, ma cio` equivale, moltiplicando per la distanza, a misurare la σ delle stelle che si trovano
entro il raggio lineare Re.
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Figura 1: Relazione a potenza (che diviene lineare in scala logaritmica) tra
massa del buco nero centrale delle galassie ellittiche e dei bulge delle galassie




Nel quadro teorico oggi comunemente accettato le galassie, cos`ı come gli am-
massi globulari, si possono descrivere come sistemi a molti corpi, ciascuno dei
quali interagisce con gli altri solo gravitazionalmente. Nella discussione che se-
gue ignoreremo l’eventuale presenza di materia oscura. Si puo` mostrare come
per un oggetto isolato di questo genere valga:








dove T e` l’energia cinetica totale delle particelle del sistema, U l’energia poten-
ziale totale del sistema, mi la massa della particella i-esima e xij la coordinata
j-esima (j = 1, 2, 3) della particella i-esima. Se la media nel tempo del secondo
membro dell’equazione 2 e` nulla e si trova
2T + U = 0 (3)
dove T ed U indicano ora le energie medie. Questa e` una particolarizzazione
del teorema del viriale valida per forze kepleriane. In astrofisica si chiama co-
munemente virializzato un sistema che soddisfi l’equazione 3. Tanto le galassie
ellittiche, quanto gli ammassi globulari si assumono essere sistemi virializzati.
Si noti che assumere la validita` della 3 per parte di un sistema (ad esempio la
zona centrale (il core) di un ammasso) e` giustificato solo se tale parte si puo`
approssimare come isolata dal resto del sistema: altrimenti compare un termine
di pressione al posto dello 0 a secondo membro.









doveM e` una massa caratteristica del sistema ed α e β sono costanti di propor-
zionalita` che in linea di principio possono differire da un sistema all’altro. La
quantita` M puo` essere presa uguale alla massa totale del sistema, assumendo










dove la nuova quantita` kv che abbiamo introdotto prende il nome di coefficiente
viriale.
A questo punto e` necessario mettere in relazione la massa, quantita` teori-
ca, con la luminosita` del sistema, quantita` misurabile. Non e` ovvio che una
tale relazione esista: l’esperienza quotidiana ci insegna che l’intensita` luminosa
emessa da un oggetto non e` una buona stima della sua massa in quanto non
necessariamente tutta la materia e` luminosa allo stesso modo. Introduciamo
allora il rapporto tra massa e luminosita` (in genere indicato con M/L), che e`
una proprieta` della popolazione stellare e puo` assumersi costante all’interno di
ciascuna galassia e proprieta` caratteristica di ciascun sistema allo stesso modo
del raggio o della massa totale.
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dove L e` la luminosita` totale della galassia. Il primo membro contiene solo
termini incogniti perche` non misurabili direttamente, mentre il secondo solo
grandezze scala che si possono fissare a partire dai dati fotometrici11 (L e Re)
e da quelli spettroscopici (σ). Recuperando la notazione in cui era espressa
l’equazione 1 tramite








A questo punto se il primo membro fosse costante da un sistema stellare all’altro




o, passando ai logaritmi, l’analoga
log(Re) = 2 log(σ) − log(< I >e) + c (5)
dove c e` una costante uguale per tutti gli ammassi ma dipendente dalle unita`
di misura.
Per le galassie ellittiche il Piano Fondamentale empirico e quello teorico di
equazione 5 sono in disaccordo sui valori numerici dei coefficienti. Ricordiamo
le ipotesi sotto le quali e` stata ricavata la relazione teorica:
• Le galassie ellittiche sono sistemi virializzati
• Il termine kv/
M
L
e` costante da una galassia all’altra
L’inclinazione relativa tra il piano di equazione 5 e il piano empirico viene
indicata in letteratura con il termine di tilt del Piano Fondamentale.
1.2.5 Origine del tilt del Piano Fondamentale
Il modo piu` semplice di rendere conto del tilt e` di mantenere l’ipotesi di viria-
lizzazione, rilassando invece l’ipotesi di costanza del termine kv/
M
L







e una scelta opportuna dei coefficienti γ e δ puo` giustificare un qualunque valore
dei coefficienti del Piano Fondamentale: resta tuttavia da chiarire quale feno-
meno fisico conduca ad una tale dipendenza, che non puo` essere assunta ad hoc
solo per far tornare i conti (si perderebbe la predittivita` dell’apparato teorico).
Il modello che giustifica la dipendenza di equazione 6 dovra` quindi essere
passibile di controlli osservativi indipendenti. La modellistica in genere e` sepa-
rata per M/L, che riguarda le caratteristiche fisiche della popolazione stellare,
11A patto che si conosca la distanza del sistema stellare.
12
e per kv che invece dipende dalla geometria assunta per i moti delle stelle. Alla
luce di questa considerazione si puo` sospettare che M/L sia indipendente da
Re, che e` una caratteristica puramente geometrica
12.




affrontato in Bertin et al. (2002) [4]. In questa sede ci limitiamo a ricordare
come nel caso delle galassie ellittiche si tenda generalmente a giustificare il tilt
del Piano Fondamentale con l’ipotesi che kv sia costante e l’intera variabilita`
sia imputabile ad M/L; si tende cioe` a considerare che le galassie ellittiche
siano sistemi strutturalmente omologhi, ma costituiti da popolazioni stellari
di caratteristiche via via diverse da una galassia all’altra. Cio` e` parzialmente
corroborato dal fatto che il coefficiente γ da inserire nella 6 per giustificare il
tilt nel caso delle galassie ellittiche risulta osservativamente compatibile con 0.
Si veda tuttavia ancora Bertin et al. (2002) per una posizione critica riguar-
do all’ipotesi di spiegazione del tilt tramite la sola variazione diM/L: gli autori
osservano che gli stessi profili fotometrici delle galassie ellittiche depongono a
sfavore dell’ipotesi di perfetta omologia. Essi considerano in particolare che il
profilo fotometrico oggi considerato pressoche` paradigmatico per le galassie el-








non fornisce sempre un buon fit ai profili di brillanza superficiale delle galassie








per valori di n anche nettamente diversi tra loro e diversi da 4. Sarebbe quindi
presente, anche in questa modellizzazione semplice e puramente fotometrica, un
parametro strutturale (appunto n) che varia sistematicamente da una galassia
all’altra, costituendo evidenza di non omologia.
Nel caso degli ammassi globulari l’ipotesi per cui il tilt sarebbe imputabile
alla sola variazione di M/L appare anche piu` difficile da sostenere, dal momen-
to che l’osservazione fotometrica e spettroscopica delle singole stelle e` molto
piu` agevole rispetto al caso delle galassie e dimostra una relativamente buona
uniformita` dal punto di vista della popolazione stellare. D’altro canto la model-
listica degli ammassi globulari fornisce buoni fit alle osservabili correlate alla loro
struttura dinamica solo sotto l’ipotesi di variazioni sistematiche del coefficiente
viriale da un ammasso all’altro. A tale proposito si veda anche McLaughlin
(2000) [20] che, all’interno di un approccio nettamente differente dal nostro in
quanto completamentemodel dependent, trova un valore costante per il rapporto
M/L centrale.
Come vedremo nel seguito, il valore dei coefficienti del Piano Fondamentale
ottenuto per gli ammassi globulari e` compatibile con quello che si ottiene nel
caso delle galassie ellittiche: alla luce di questo fatto sembrerebbe artificioso
proporre due meccanismi diversi per spiegare il tilt del Piano Fondamentale,
che avrebbe la medesima entita` nei due casi13.
12Tuttavia potrebbe non essere cos`ı, ad esempio a causa di fenomeni evolutivi o condizioni
iniziali (fissate alla nascita del sistema di ammassi globulari) che leghino le caratteristiche
geometriche a quelle della popolazione stellare.




A differenza degli studi precedenti [6] la scelta del campione e` stata da noi ef-
fettuata in modo da garantire la massima omogeneita` dei dati, anche a scapito
dell’estensione del campione stesso. La disomogeneita` delle tecniche utilizzate
per le misure anche della medesima osservabile e` purtroppo ancora un fattore di
disturbo, nonostante i nostri sforzi. I dati provenienti da autori diversi infatti
tendono ad avere stime d’incertezza (quando queste sono indicate esplicitamente
in letteratura) che non necessariamente riflettono la reale qualita` delle misure,
essendo in parte arbitrarie. Una stima attendibile delle incertezze di misura e`
d’altra parte necessaria, dal momento che i risultati del fit dipendono critica-
mente (vedi nel seguito) dagli errori: ricordiamo tra l’altro che il contributo
di ciascun punto al χ2 e` pesato con il reciproco del quadrato dell’errore. Un
fit effettuato senza una precisa cognizione degli errori di misura che aﬄiggono
ciascuna variabile ha una validita` estremamente limitata. Va infatti notato che
tale condizione di ignoranza non solo preclude la corretta stima delle incertezze
associate ai valori dei parametri di fit, ma puo` anche indurre ad una valutazione
sistematicamente scorretta di questi ultimi.
In figura 2.1 e` possibile osservare le immagini degli elementi del campione nella
sua interezza. Si tratta, per la maggior parte degli oggetti, di immagini ot-
tenute nel blu (banda J)14. Per alcuni sono state utilizzate, in mancanza di
quelle in banda J delle immagini in bande non troppo dissimili (banda O15 o,
al limite, nella consueta banda V ). Il collage e` mirato a fornire un’impressione
visiva delle caratteristiche del campione, che comprende ammassi molto diversi
per magnitudine apparente, brillanza superficiale centrale e concentrazione. Si
possono anche individuare alcuni ammassi sulla cui linea di vista e` presente una
stella luminosa, che balza all’occhio nell’immagine; piu` in generale si possono
apprezzare le caratteristiche del campo stellare per ciascun ammasso.
Il campione di ammassi che utilizzeremo conta 35 membri. Gli ammassi
globulari di cui sono attualmente disponibili le dispersioni di velocita` centrali
sono 56. Il nostro campione e` il piu` vasto tra quelli che posseggono distanze
e moduli di distanza misurati con un’analisi omogenea (per quanto riguarda le
tecniche e gli autori) dei rispettivi diagrammi HR, i quali tuttavia sono stati
ottenuti da diversi osservatori. Lo studio a cui ci rifacciamo come fonte dei dati
di distanza, Ferraro et al. (1999) [12], ha considerato solo ammassi globulari di
cui fosse disponibile fotometria CCD ed ha effettuato una severa selezione sulla
completezza e sull’accuratezza dei dati. I moduli di distanza, le distanze che
ne derivano e le incertezze associate sono essenziali per ricondurre le variabili
apparenti (magnitudine apparente e raggio angolare) alle variabili intrinseche
relativamente grandi e che la coincidenza dei risultati e` subordinata ad utilizzare, nella no-
stra elaborazione, la medesima procedura di fit impiegata per ottenere il piano delle galassie
ellittiche.
14Si noti che in genere con la lettera J si indica il filtro fotometrico del sistema di Johnson
esteso con picco di trasmissione nel vicino infrarosso. Qui facciamo invece riferimento al
sistema fotometrico utilizzato nella survey POSSII [27], in cui J indica un filtro centrato sui
480 nm.
15Questo filtro fa riferimento al sistema fotometrico della survey POSSI ed e` sempre
centrato nel blu.
14
Figura 2: Imaging del campione di ammassi considerato nella presente Tesi. Il
collage e` costituito da immagini provenienti dal database astronomico Simbad
[29].
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NGC M Cost. # articoli NGC M Cost. # articoli
NGC 104 - Tuc 1815 NGC 6121 M4 Sco 776
NGC 1851 - Col 557 NGC 6171 M107 Oph 419
NGC 1904 M79 Lep 377 NGC 6205 M13 Her 1153
NGC 2419 - Lyn 328 NGC 6218 M12 Oph 274
NGC 2808 - Car 369 NGC 6254 M10 Oph 362
NGC 288 - Scl 496 NGC 6266 M62 Oph 216
NGC 3201 - Vel 360 NGC 6341 M92 Her 1214
NGC 362 - Tuc 538 NGC 6366 - Oph 117
NGC 4147 - Com 306 NGC 6397 - Ara 938
NGC 4590 M68 Hya 516 NGC 6535 - Ser 107
NGC 5053 - Com 282 NGC 6681 M70 Sgr 165
NGC 5272 M3 CVn 1372 NGC 6712 - Sct 306
NGC 5286 - Cen 146 NGC 6752 - Pav 947
NGC 5466 - Boo 350 NGC 6809 M55 Sgr 380
NGC 5694 - Hya 142 NGC 6934 - Del 197
NGC 5824 - Lup 182 NGC 7078 M15 Peg 1733
NGC 5904 M5 Ser 998 NGC 7099 M30 Cap 472
NGC 6093 M80 Sco 291
Tabella 1: Nomenclature equivalenti, costellazione di appartenenza e numero di
articoli pubblicati per ciascun ammasso. I dati di nomenclatura ed il numero di
pubblicazioni provengono dal database astronomico Simbad [29].
che utilizzeremo nel fit. Quindi a nostro avviso la restrizione del campione
all’insieme di ammassi per cui tali variabili sono note in modo soddisfacente e`
giustificata.
Tabuliamo in 1 i nomi degli ammassi globulari nella notazione del catalogo
NGC (New General Catalog) e, se l’ammasso vi appartiene, in quella del cata-
logo di Messier. Gli ammassi globulari che abbiamo scelto sono molto studiati,
come testimonia il numero di articoli che sono stati pubblicati su ciascuno di
essi, desunto dal database di dati astronomici Simbad [29] e riportato sempre
in tabella 1. Tale numero di pubblicazioni puo` anche essere riguardato come
un indice (grossolano) dell’affidabilita` dei dati relativi a ciascun ammasso, dal
momento che si puo` supporre che una maggiore attenzione da parte degli stu-
diosi abbia condotto alla presa di dati piu` accurati. A tal proposito notiamo
che il numero medio di pubblicazioni sugli ammassi del nostro campione e` 549 a
fronte del numero medio di pubblicazioni sugli ammassi per cui e` stata misurata
la dispersione di velocita`, che e` 453; cio` ad ulteriore riprova dell’opportunita` di
scegliere un campione ristretto ma consolidato.
A titolo di ulteriore informazione riportiamo in figura 3 la disposizione tridi-
mensionale degli ammassi nello spazio. Le coordinate x, y, z sono centrate sul
Sole con xˆ che punta in direzione del centro galattico, yˆ nella direzione della ro-
tazione galattica e zˆ in direzione del polo nord galattico. La figura 4 rappresenta
nel piano xy gli ammassi vicini (entro 10 kiloparsec dal Sole) ed evidenzia la
disposizione circumsolare degli ammassi del nostro campione. Tale disposizione
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Figura 3: Posizione degli ammassi globulari nello spazio circostante la Galassia.
Il sistema di assi ha origine nel Sole; l’asse X e` preso in direzione del centro ga-
lattico, l’asse Y nella direzione della rotazione galattica, l’asse Z nella direzione
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Figura 4: Posizione sul piano galattico degli ammassi globulari, zoom sul Sole.
2.2 Effetti di selezione sul campione
Ci occupiano ora di determinare se il campione di ammassi globulari che ab-
biamo scelto sia o meno rappresentativo della totalita` degli ammassi globulari
esistenti. A tale scopo abbiamo utilizzato un test di Kolmogorov Smirnov16 per
controllare se il campione da noi selezionato e` omogeneo a quello di tutti gli
ammassi globulari galattici. Il risultato di tale test e` stato confrontato anche
con quello di altri due test statistici, di Wilcoxon e di Welch. Abbiamo fatto
uso dei dati presenti nel catalogo di Harris (1997) [14], che riguardano 147 am-
massi globulari galattici, 104 dei quali appartengono al catalogo NGC. Il nostro
campione e` composto da 35 ammassi, tutti catalogati NGC. Abbiamo conside-
rato le proprieta` degli ammassi globulari ivi catalogate ed abbiamo utilizzato
i test statistici per determinare se tali proprieta` hanno distribuzione simile nel
nostro campione e nel campione complementare, ovvero nel campione costituito
da tutti gli ammassi per cui i dati sono disponibili meno quelli che appartengono
al nostro campione. Abbiamo anche confrontato media, mediana17 e varianza
di ciascuna grandezza sul nostro campione e sul campione complementare. Si
16Per una breve introduzione a questo e agli altri test statistici qui citati si consulti
l’appendice B.
17La mediana e` stata calcolata, oltre alla media, per ragioni di robustezza statistica: la
qualita` dei dati spesso non e` elevatissima e puo` essere quindi ragionevole considerare anche
un indicatore che non sia influenzato dalla presenza di outliers.
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Fe/H Z c M DGC
Kolmogorov Smirnov 0.01 0.060 0.087 0.0056 0.010
Welch t-test 3 · 10−5 0.23 0.10 3 · 10−4 0.997
Wilcoxon 0.001 0.17 0.080 0.0028 0.017
# dati campione 35 35 35 35 35
# dati complementare 104 110 106 109 110
Media campione −1.60 3.02 1.69 −7.71 11.92
Media complementare −1.20 0.42 1.52 −6.80 11.93
Mediana campione −1.54 1.0 1.70 −7.50 8.3
Mediana complementare −1.38 −0.2 1.51 −7.01 4.6
Varianza campione 0.17 79.5 0.25 1.19 224.5
Varianza complementare 0.32 273.4 0.34 2.59 412.8
Tabella 2: Per ciascuna delle grandezze che abbiamo considerato vengono ripor-
tati i risultati di tre differenti test statistici, che forniscono una stima della pro-
babilita` che la distribuzione di tale grandezza sia la stessa sul nostro campione
e sul campione dei rimanenti ammassi globulari. Se il valore di tale probabilita`
e` basso il nostro campione non e` rappresentativo della popolazione totale, pre-
sumibilmente a causa di un effetto di selezione. Per maggior chiarezza vengono
anche riportate media, mediana e varianza delle misure sul nostro campione e
su quello complementare. I dati provengono da Harris (1997) [14].
noti che le misure di alcune grandezze non sono disponibili su tutti gli ammassi:
cio` comporta sempre la restrizione del campione complementare o quella del
campione da noi selezionato o entrambe.
In tabella 2.2 riepiloghiamo i risultati della nostra analisi statistica riguar-
danti i dati di metallicita` degli ammassi; si noti in particolare che il nostro
campione ha metallicita` media significativamente minore del campione com-
plementare. Si puo` osservare meglio questo effetto di selezione esaminando la
figura 5, all’interno della quale grafichiamo Z18, l’altezza sul piano galattico, in
funzione di Fe/H . Queste sono infatti le quantita` rilevanti per la cosiddetta
dicotomia di Zinn (Zinn (1985) [37]), che suddivide gli ammassi globulari in
due sottoclassi, rispettivamente di disco (alta metallicita`, basso Z) e di alone
(bassa metallicita`, distribuzione isotropa). La figura permette di notare co-
me gli ammassi che fanno parte del nostro campione siano essenzialmente tutti
d’alone, mostrando metallicita` inferiore a −0.8. In tabella 2.2 riassumiamo le
caratteristiche dei campioni in Z.
Oltre alla selezione in metallicita` sembra presente anche un effetto di selezio-
ne in c (vedi tabella 2.2), il parametro di concentrazione del modello di King19
18Purtroppo l’utilizzo di questa lettera per indicare l’altezza sul piano galattico puo` dare
origine a confusione. La lettera Z viene infatti comunemente utilizzata per indicare l’abbon-
danza frazionaria dei metalli (assieme ad X per quella d’idrogeno e Y per quella d’elio); noi
non la utilizzeremo invece mai in tal senso ed indicheremo la metallicita`, misurata tramite il
rapporto fra l’abbondaza di ferro e quella di idrogeno, con Fe/H.
19I modelli di King sono una classe di funzioni di distribuzione (densita` di punti nello spazio

















Figura 5: Plot degli ammassi globulari nel piano (Fe/H,Z), dove Z indica
l’altezza sul piano galattico in kpc. Si nota l’assenza, nel nostro campione
(crocette verticali), di ammassi ad alta metallicita`. Essi sono invece presenti
nel campione complementare (crocette diagonali).
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associato a ciascun cluster. Tale effetto, per il quale i cluster del nostro campio-
ne risultano piu` concentrati della media, non dovrebbe dipendere dalla scelta
arbitraria di porre c = 2.5 per i cluster cosiddetti core collapsed20. Citiamo
in proposito da Trager et al. (1993) [32] dal quale Harris (1997) [14] desume
i valori che tabula nel catalogo dal quale abbiamo tratto i valori di c per gli
ammassi:
For most clusters with apparent post-core-collapse morphology,
we set rc = HWHM , and if no good fit was obtained otherwise,
fixed c at 2.5, which is about as high as may be expected in any real
cluster.
Il nostro campione contiene 5 cluster di questo tipo, pari al 14.3% del totale.
Il campione di tutti gli ammassi globulari per cui e` tabulato un valore di c ne
annovera invece 22, pari al 15.6% del totale: come si vede le percentuali sono
simili. Inoltre si noti che l’effetto di selezione viene confermato dal confronto
tra le mediane dei campioni.
Un altro rilevante effetto di selezione si ha in magnitudine assoluta: il nostro
campione appare, come si nota in tabella 2.2, piu` luminoso in media (mentre
in mediana l’effetto e` meno marcato) del campione complementare. Presumi-
bilmente l’effetto e` dovuto alla maggiore osservabilita` (ricordiamo che il nostro
campione e` stato scelto in modo da avere misure di distanza affidabili, ed es-
se richiedono fotometria di qualita`) che caratterizza, a parita` di distanza, un
oggetto intrinsecamente piu` luminoso.
L’ultimo effetto di selezione che vogliamo far notare e` quello in distanza
galattocentrica; si veda ancora la tabella 2.2. Esso e` mascherato, se si osservano
solo le medie dei campioni di distanze, dalla presenza di ammassi situati a
grande distanza dal centro galattico, mentre il grosso degli ammassi e` molto
piu` vicino al centro galattico. La mediana e` invece insensibile alla presenza di
questi outlier e mostra chiaramente la differenza in distanza tra i due campioni.
Da un confronto tra le mediane si evince in particolare che gli ammassi da noi
selezionati per il fit sono in media piu` distanti degli altri dal centro galattico: cio`
e` comprensibile se si nota che essi si trovano nelle vicinanze del Sole, che dista
appunto dal centro galattico circa 8 kpc. Per lo stesso motivo per cui la media
e` influenzata dalla presenza di outlier, lo scarto quadratico medio in distanza
galattocentrica (pari a 15.0 kpc) sovrastima la reale dispersione del campione.
Un indicatore robusto (3/2 dell’intervallo semiinterquartilico) indica invece una
dispersione pari a 5.6 kpc. Il campione di ammassi globulari e` quindi poco
esteso radialmente e risultera` difficile utilizzarlo per studiare eventuali influenze
sul Piano Fondamentale della distanza galattocentrica. Si noti peraltro che
l’erroneo risultato del test di Welch, che dichiara le distribuzioni sostanzialmente
identiche, e` dovuto proprio alla vicinanza delle medie.
L’insieme degli effetti di selezione messi in evidenza si puo` riassumere dicendo
20Alcuni ammassi globulari, che presentano un andamento a cuspide per la densita` in pros-
simita` del proprio centro, vengono detti Post Core Collapse o in sigla PCC. Per le prime
ricerche sistematiche di ammassi presentanti tale morfologia si consultino Djorgovski, King
(1984) [7] e Djorgovski, King (1986) [8]. I modelli di King sono inadatti a fittare questa tipo-
logia di ammassi e quindi per essi il parametro c perde buona parte del proprio significato. In
letteratura si sceglie (vedi ad esempio Trager et al. (1993) [32]) in genere di porre in questo
caso c = 2.5. Si veda il seguito per ulteriori considerazioni riguardo alle pendenze centrali dei
profili di luminosita` ed ai recenti sviluppi della suddivisione tra cluster normali e PCC.
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che il nostro studio riguarda gli ammassi globulari di alone, concentrati, luminosi
e vicini al Sole.
2.3 Le dispersioni di velocita`
I dati relativi alle dispersioni di velocita` centrali degli ammassi sono stati ricavati
da Pryor & Meylan (1993) [25]. I dati sono disponibili per 56 ammassi e coprono
un range di poco piu` di un ordine di grandezza tra qualche km/s e qualche
decina di km/s. Le velocita` di cui abbiamo fatto uso sono solo quelle radiali,
benche` la misurazione delle velocita` trasversali per mezzo dei moti propri sia
gia` oggi stata effettuata per alcuni ammassi: procedere diversamente avrebbe
richiesto di recuperare i dati da numerosi studi diversi, sollevando nuovamente
il problema dell’omogeneita`.
I metodi di misura delle velocita` radiali sono essenzialmente due:
• La misura della velocita` radiale di un campione di stelle, che consente di
costruire la distribuzione di tali velocita` radiali e di calcolarne la varianza
(in realta` il procedimento e` complicato dalla presenza di incertezza non
nulla sulla singola misura di velocita`).
• Il confronto diretto tra lo spettro misurato e uno spettro sintetico ottenuto
applicando ad uno spettro base (in genere di una stella di tipo spettrale F ,
G, K o M) una funzione di allargamento che simula gli effetti del doppler
dovuto al moto disordinato delle stelle: il parametro σ che produce la
funzione di allargamento che meglio simula lo spettro osservato si prende
come valore della dispersione di velocita`.
All’interno del campione di ammassi la cui σ e` stata misurata, 35 hanno
una misura effettuata nel primo modo, 31 nel secondo. Per molti ammassi sono
disponibili misure multiple, in particolare ci sono 10 ammassi che hanno misure
effettuate in entrambi i modi. Una analisi critica dei dati non puo` prescin-
dere dal sospetto che le due metodologie di misura differenti forniscano valori
sistematicamente diversi.
La prima metodologia fa in genere uso di un numero ristretto di stelle (al
piu` qualche centinaio, ma in alcuni casi meno di 10) la cui reale appartenenza
al cluster viene attentamente verificata. Tali stelle inoltre vengono osservate
al fine di escludere l’appartenenza ad un sistema binario con compagna non
visibile. Esse possono solo difficilmente essere scelte in zone molto centrali,
a causa dell’affollamento del campo visivo che non permette di distinguerle
efficacemente dalle altre stelle e rischia di contaminarne lo spettro. Infine tali
stelle sono in genere giganti rosse o, piu` raramente, stelle del ramo orizzontale21:
questo perche` si tendono a preferire stelle luminose, piu` facili da osservare.
21Le varie fasi evolutive delle stelle vengono in genere indicate con le sigle: MS per Main
Sequence, la fase piu` lunga della vita di una stella, in cui la combustione nucleare dell’idrogeno
avviene nel suo centro; RGB per Red Giant Branch, fase in cui la stella brucia nuclearmente
idrogeno in gusci concentrici via via piu` esterni dopo aver esaurito quello presente nel nucleo;
HR per Horizontal Branch, fase di combustione centrale dell’elio; AGB per Asymptotic Giant
Branch, fase di combustione dell’elio in guscio. Ciascuna fase corrisponde ad un preciso luogo
sul diagramma colore magnitudine o HR, sigla che questa volta sta per Hertzsprung Russel,
i nomi degli ideatori. I nomi italiani di ciascuna fase sono, nell’ordine: sequenza principale,
ramo delle giganti rosse, ramo orizzontale e ramo asintotico.
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Stelle risolte Spettri integrati
Grande estensione angolare, Piccola estensione angolare
evita zona troppo centrale attorno a zona centrale
Stelle RGB, AGB, HR Luce da tutti i tipi spettrali
ma matching con un campione
Stelle appartenenti all’ammasso, Tutte le stelle sulla linea di vista
non binarie
Tabella 3: Riepilogo delle differenze tra i due metodi di misura di σ, tramite le
misure di velocita` delle singole stelle e tramite il confronto dello spettro integrato
dell’ammasso con un campione stellare.
La seconda metodologia include tutti i contributi luminosi provenienti dalle
zone centrali del cluster, prescindendo dalla appartenenza degli stessi all’am-
masso e dal tipo di stella che li produce (anche se il tipo spettrale della stella
di riferimento e` fissato). Essa si differenza ulteriormente dalla prima a causa
dell’utilizzo della luce proveniente da una zona di dimensioni angolari molto piu`
ridotte attorno al centro dell’ammasso.
Le differenze tra le due metodologie di misura sono riassunte in tabella 3.
Per chiarezza circa l’estensione radiale delle misure riportiamo in tabella
4 tutte le misure di σ per ciascun ammasso. Nella prima colonna e` indicato il
valore di σ in km/s, nella seconda l’errore. Il contenuto della terza colonna varia
a seconda della natura della misura di σ che riguarda: per le misure integrate
sono state riportate, in minuti d’arco, le dimensioni dei due lati della fenditura
utilizzata, mentre per le misure stellari e` riportata la distanza angolare dal
centro dell’ammasso della stella piu` lontana all’interno del campione di stelle
utilizzato per effettuare la misura. In alcuni casi di misura integrata, quando per
la fenditura veniva fornita una sola dimensione, e` stato assunto che la fenditura
fosse quadrata.
2.3.1 Confronto statistico
Per testare la presenza di un’eventuale differenza sistematica tra le misure effet-
tuate in luce integrata e quelle ottenute dalle stelle risolte abbiamo utilizzato,
come di consueto, un test di Kolmogorov Smirnov. Abbiamo considerato due
campioni composti rispettivamente da 31 σ misurate in luce integrata (sceglien-
do, nel caso vi fossero per lo stesso ammasso piu` misure in luce integrata, quella
con l’errore piu` piccolo) e da 35 σ misurate tramite stelle (sempre con lo stesso
criterio di selezione).
Secondo il test la probabilita` che i due campioni siano estratti dalla medesima
distribuzione e` 1.1 · 10−4 mentre lo stesso test per due sottocampioni di misure,
sempre di 31 e 35 elementi, estratti a caso dal campione complessivo fornisce un
valore di 0.69.
In particolare notiamo che il valor medio della dispersione di velocita` per il
campione delle σ integrate e` 8.48, mentre scende a 4.64 per il campione delle σ
misurate tramite i moti stellari.
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σ ∆σ Dim. ang. σ ∆σ Dim. ang.
NGC104 NGC288
9.84 0.47 14.3 2.79 0.39 5.8
9.60 0.40 14.4 2.54 0.25 8.6
10.50 0.40 0.3 · 0.3
9.30 0.30 0.1 · 0.1
NGC362 NGC1851
6.34 0.32 3.5 7.90 0.70 0.3 · 0.3
7.50 0.90 0.3 · 0.3 10.40 0.20 0.1 · 0.1
5.60 0.40 0.1 · 0.1
NGC1904 NGC2419
4.81 0.49 2.8 2.66 0.76 4.1
3.50 1.10 0.1 · 0.1
NGC2808 NGC3201
14.20 1.30 0.3 · 0.3 4.30 0.15 36.0
13.40 2.60 0.14 · 0.08
NGC4147 NGC4590
2.54 0.74 0.7 2.39 0.46 3.3
NGC5053 NGC5139
1.15 0.22 8.6 12.20 0.50 23.4
NGC5272 NGC5286
5.39 0.36 15.5 8.00 1.10 0.1 · 0.1
4.20 0.90 0.1 · 0.1
NGC5466 NGC5694




12.80 1.50 0.08 · 0.08 4.91 0.56 9.5
10.50 0.50 0.1 · 0.1 5.90 0.80 0.1 · 0.1
NGC5946 NGC6093
3.70 6.00 0.1 · 0.1 12.50 2.50 0.3 · 0.3
12.40 2.50 0.1 · 0.08
13.30 0.60 0.1 · 0.1
NGC6121 NGC6171




6.62 0.41 13.0 3.97 0.36 9.6
3.73 0.74 0.0
NGC6254 NGC6256
5.48 0.84 5.7 6.50 10.00 0.1 · 0.1
NGC6266 NGC6284
13.70 1.10 0.3 · 0.3 6.20 0.90 0.1 · 0.1
14.30 0.40 0.1 · 0.1
Tabella 4: Misure di σ con errore per ciascun ammasso. L’ultima colonna
riporta l’estensione radiale del campione di stelle utilizzato per misure stellari,
le due dimensioni della fenditura per misure integrate. L’unita` di misura e`, in
entrambi i casi, il minuto d’arco. I dati provengono da Pryor, Meylan (1993)
[25] per le misure stellari e da Dubath et al. (1993) [10], Illingworth (1976) [15],
Zaggia et al. (1992) [36] per le dimensioni delle fenditure di ciascuna misura
integrata.
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σ ∆σ Dim. ang. σ ∆σ Dim. ang.
NGC6293 NGC6325
7.60 1.40 0.1 · 0.1 5.80 1.40 0.1 · 0.1
NGC6341 NGC6342
5.00 0.50 6.0 4.60 0.90 0.1 · 0.1
NGC6366 NGC6362
0.93 0.52 8.2 2.76 0.43 3.2
NGC6388 NGC6397
18.90 0.80 0.3 · 0.3 3.29 0.80 9.5
3.50 0.20 11.8
2.00 4.00 0.1 · 0.1
NGC6441 NGC6522
17.60 0.80 0.3 · 0.3 6.70 0.70 0.1 · 0.1
18.00 0.20 0.1 · 0.1
NGC6535 NGC6541
2.15 0.45 2.1 8.20 2.10 0.18 · 0.08
NGC6558 NGC6624
2.90 1.10 0.1 · 0.1 5.21 0.88 0.6
8.90 1.80 0.14 · 0.08
5.40 0.48 1.2
NGC6626 NGC6656




4.94 0.89 0.6 4.03 0.43 2.0
9.90 3.10 0.1 · 0.08
9.20 0.50 0.1 · 0.1
NGC6715 NGC6752
14.20 1.00 0.3 · 0.3 4.50 0.50 0.1 · 0.1
NGC6779 NGC6809
3.70 0.62 1.8 3.76 0.64 4.0
4.24 0.37 7.8
NGC6838 NGC6864




4.91 1.14 0.6 8.95 0.59 4.6
25.00 7.00 0.0 · 0.0
14.00 0.30 0.1 · 0.1
NGC7089 NGC7099
7.39 0.64 7.4 3.78 0.71 0.8
6.00 0.60 0.1 · 0.08
5.32 0.82 1.3
5.10 0.80 0.1 · 0.1
Tabella 5: Continua da Tabella 4.
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Parametro Probabilita`
Distanza dal sole 0.073
Distanza dal centro galattico 0.081
Concentrazione 1.7 · 10−5
Magnitudine assoluta 0.016
Magnitudine apparente 0.923
Raggio efficace (angolare) 0.002
Colore B − V 0.275
Tabella 6: Probabilita`, calcolate attraverso un test di Kolmogorov Smirnov, che
le caratteristiche degli ammassi appartenti ai diversi campioni siano estratte
dalla medesima distribuzione. I dati utilizzati provengono dal catalogo di Harris
(1997) [14].
Questi risultati suggeriscono una forte differenza tra i due campioni ma non
ci permettono di concludere che tale differenza sistematica tra le misure sia
dovuta al metodo di misura (ad esempio ad un errore sperimentale o ad una
differente calibrazione degli strumenti): la differenza potrebbe essere causata
da un effetto di selezione, ad esempio dalla scelta degli astronomi di misurare
preferenzialmente con un metodo gli ammassi di un certo tipo e con l’altro gli
ammassi di tipo diverso.
Per determinare se un effetto del genere fosse presente abbiamo effettuato
ulteriori test di Kolmogorov Smirnov al fine di stabilire se le distribuzioni degli
altri parametri dell’uno e dell’altro campione fossero tra loro compatibili. Se il
test fornisse buona compatibilita` per le distribuzioni di tutti gli altri parametri
si potrebbe concludere (sia pure con cautela, visto che a priori non conosciamo
tutti i parametri rilevanti degli ammassi) che l’incompatibilita` delle distribuzio-
ni di σ e` dovuta ad un effetto sistematico di misura. Se invece il test fornisse
evidenza di ulteriori differenze tra i campioni si avrebbe una indicazione di effet-
to di selezione, cioe` le differenze in σ potrebbero essere controllate da differenze
(dovute ad effetti di selezione) in altre grandezze che con σ correlano.
La tabella 6 riassume i risultati dei test di Kolmogorov Smirnov per gli
ulteriori parametri che abbiamo controllato.
In base a questi risultati si conclude che i campioni sono differenti anche
per quanto riguarda la distribuzione degli altri parametri. Non si puo` quindi
escludere un ruolo degli effetti di selezione nel causare la differenza tra le di-
stribuzioni di σ. Di conseguenza, prima di concludere a favore della presenza di
una differenza sistematica dovuta ad errore strumentale tra i risultati delle due
metodologie di misura, dobbiamo procedere ad un test di tipo diverso: studiamo
la distribuzione delle differenze tra le σ misurate in un modo e quelle misurate
nell’altro. Per questo tipo di test possiamo utilizzare solo gli ammassi per i quali
siano disponibili entrambe le misure: abbiamo quindi 10 punti a disposizione.
In tabella 7 riepiloghiamo i valori di σ misurata tramite gli spettri integrati
e tramite le stelle per il campione di dati appaiati.
A questo punto possiamo controllare che la distribuzione delle differenze (da
cui consideriamo estratto il campione di queste differenze appaiate) risulti a
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Ammasso Misura stellare Misura integrata Differenza
NGC 104 9.60 9.30 0.30
NGC 362 6.34 5.60 0.74
NGC 1904 4.81 3.50 1.31
NGC 5272 5.39 4.20 1.19
NGC 5904 4.91 5.90 −0.99
NGC 6624 5.40 8.90 −3.5
NGC 6681 4.94 9.20 −4.26
NGC 7078 8.95 14.00 −5.05
NGC 7099 3.78 6.00 −2.22
NGC 6397 3.50 2.00 1.5
Tabella 7: Confronto tra i risultati delle misure di σ ottenute con i due metodi
diversi sui 10 ammassi per i quali sono disponibili entrambe. I dati provengono
da Pryor e Meylan (1993) [25].
media nulla: se fittiamo con una costante le differenze troviamo −1.1± 0.8 da
cui possiamo concludere che la media e` compatibile con 0 entro 2σ. Tale risul-
tato non ci consente di provare definitivamente22 l’esistenza di una differenza
sistematica tra i due tipi di misura.
Notiamo tuttavia che un’eventuale differenza sistematica puo´ essere indotta
dal maggior valore della dispersione di velocita` che si misura nelle zone interne,
gravitazionalmente piu` legate, di un ammasso. La ristretta estensione angolare
delle misure integrate rispetto a quelle stellari potrebbe quindi essere la chiave
per giustificare la pur ridotta discrepanza.
2.4 Le magnitudini apparenti e i raggi efficaci angolari
Nella nostra trattazione abbiamo fatto uso delle magnitudini apparenti deter-
minate da Sydney van den Bergh et al. (1991) in [35]. Tali dati risalgono al
1991 e sono basati sui profili di luminosita` del catalogo di Peterson (1986) [23]:
non sono quindi quanto di piu` recente sia disponibile riguardo alla fotometria
degli ammassi globulari. Abbiamo deciso di far uso di tali dati e non di altri piu`
recenti per rispettare il principio di omogenetia` e di model independence. No-
tiamo peraltro che tali dati poco si discostano da quelli riportati nel piu` recente
catalogo di Harris (1997) [14]. La mediana delle differenze tra la magnitudine
del catalogo di Harris (1997) e quella misurata da van den Bergh (1991) e`, sul
nostro campione, pari a 0 mag, mentre la media e` pari a −0.03 mag, compati-
bile con 0: lo scarto quadratico medio delle differenze infatti e` pari a 0.13 mag.
L’intervallo semiinterquartilico e` pero` pari a 0.06 mag a testimonianza del fatto
che l’apparentemente grande valore dello scarto quadratico medio e` in realta`
dovuto al grosso scarto di pochi punti (−0.47 mag per NGC6397). Per un’i-
spezione grafica delle discrepanze tra le due misure si veda la figura 6; per una
tabulazione dei valori ottenuti rispettivamente da Harris e da van den Bergh si
veda 2.4.
22Si noti che in generale un test statistico che fornisca come risultato una probabilita` non
permette di provare definitivamente alcunche`: e` necessario introdurre una soglia di confidenza































Magnitudine apparente secondo Harris
Dati
Delta M = 0
Figura 6: Differenza tra le magnitudini misurate da van Den Bergh (1991) e
quelle catalogate da Harris (1997) in funzione di queste ultime.
Per quanto riguarda i raggi efficaci angolari abbiamo fatto uso invece dei
dati ottenuti da Trager et al. (1995) [31], i quali sono stati ottenuti dagli autori
a partire dall’elaborazione delle misure dell’omonimo catalogo (vedi seguito).
Abbiamo in ogni caso valutato le magnitudini apparenti ed i raggi efficaci
angolari degli ammassi anche direttamente a partire dai dati fotometrici ottenuti
dal catalogo di Trager et al. (1995) [31]; questo ci ha consentito incidentalmente
di stimare l’errore sulla magnitudine apparente e sul raggio efficace angolare,
che in genere non era disponibile in letteratura.
La corretta determinazione del valore di tali errori e` cruciale per la buona
riuscita del fit: in particolare si noti che le grandezze fotometriche che utilizze-
remo per il fit (SBe e log10Re) hanno errori estremamente correlati se gli errori
in log10 re e in m contribuiscono ad essi in modo dominante. Se cos`ı non e`,
invece, tali errori possono anche risultare scorrelati.
Fino ad ora, al meglio delle nostre conoscenze, l’unica stima degli errori su
queste grandezze e` stata fornita confrontando i risultati ottenuti in studi diversi,
da diversi autori. Abbiamo quindi ritenuto opportuno procedere, nel seguito,
ad uno studio dettagliato di tali errori. Abbiamo inoltre scelto di effettuare il fit
e tutto lo studio che segue sia sotto l’ipotesi che tali errori coincidano con quelli
da noi stimati, che sotto l’ipotesi estrema per cui essi sarebbero trascurabili.
Dettagliamo ora le principali difficolta` nella determinazione di magnitudine
apparente e di raggio efficace angolare per ciascun ammasso, ed elenchiamo le
assunzioni che sottostanno alla procedura utilizzata.
Innanzitutto notiamo che i dati di Trager et al. (1995) [31] sono quanto di piu`
recente sia disponibile nel campo delle misure sistematiche dei profili di brillanza
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Ammasso mag. Harris mag. van den Bergh
NGC 104 3.95 4.01
NGC 1851 7.14 7.16
NGC 1904 7.73 7.68
NGC 2419 10.39 10.58
NGC 2808 6.20 6.22
NGC 288 8.09 8.08
NGC 3201 6.75 6.66
NGC 362 6.40 6.35
NGC 4147 10.32 10.38
NGC 4590 7.84 7.93
NGC 5053 9.47 9.46
NGC 5272 6.19 6.36
NGC 5286 7.34 7.47
NGC 5466 9.04 9.01
NGC 5694 10.17 10.13
NGC 5824 9.09 9.09
NGC 5904 5.65 5.58
NGC 6093 7.33 7.35
NGC 6121 5.63 5.77
NGC 6171 7.93 7.76
NGC 6205 5.78 5.82
NGC 6218 6.70 6.63
NGC 6254 6.60 6.60
NGC 6266 6.45 6.33
NGC 6341 6.44 66.41
NGC 6366 9.20 9.53
NGC 6397 5.73 6.20
NGC 6535 10.47 10.46
NGC 6681 7.87 7.79
NGC 6712 8.10 8.04
NGC 6752 5.40 5.32
NGC 6809 6.32 6.28
NGC 6934 8.83 8.90
NGC 7078 6.20 6.32
NGC 7099 7.19 7.35
Tabella 8: Magnitudini apparenti degli ammassi globulari del campione come
catalogate da Harris (1997) (prima colonna) e come misurate da van den Bergh
(1991) (seconda colonna).
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superficiale degli ammassi globulari galattici, se si esclude il recente articolo
Noyola , Gebhardt (2006) [21] in cui sono stati pubblicati dati fotometrici di
qualita` provenienti dallaWide Field Planetary Camera 2 di HST ma riguardanti
solo le regioni centrali degli ammassi. I dati di [31] sono presi da osservatori
terrestri, per la maggior parte tramite CCD.
Il catalogo consta, per ciascun ammasso, di un profilo di luminosita` radiale 23
differenziale: viene cioe` riportata la magnitudine per secondo d’arco quadro in
funzione della distanza dal centroide dell’immagine. La magnitudine apparente
totale dell’ammasso ed il raggio di mezza luminosita` sono quindi ottenibili per
integrazione del profilo.
I due principali fattori limitanti l’accuratezza dei dati sono:
• La presenza del fondo cielo, che impedisce di seguire l’andamento del pro-
filo di brillanza quando questo raggiunge basse luminosita` e che inoltre
puo` dar luogo a problemi qualora non venga sottratto correttamente
• La difficolta` nell’individuare il centro dell’ammasso. Un centraggio non
accurato puo` dar luogo ad uno scurimento fittizio del profilo di brillanza
in prossimita` del centro dell’ammasso
Il secondo effetto non risulta problematico dal punto di vista del calcolo
della magnitudine apparente totale, dal momento che un cambio dell’origine
del sistema di coordinate d’integrazione non cambia il risultato dell’integrale
definito necessario per calcolare tale grandezza. Inoltre l’alterazione del profilo
dovuta all’erroneo centramento risulta sensibile solo nelle zone immediatamente
vicine al centro e quindi influisce poco sul valore del raggio efficace.
Il primo effetto invece costringe24 ad estrapolare il profilo di brillanza del-
l’ammasso, specie quando l’ultimo raggio per cui sono disponibili dati affidabili
risulta non sufficientemente maggiore del raggio efficace dell’ammasso.
Riportiamo in tabella 9 i logaritmi in base 10 rispettivamente del minimo
raggio angolare per cui sono disponibili dati di luminosita` (rmin), del massimo
raggio angolare (rmax), del raggio efficace (re); nelle ultime due colonne sono in-
vece riportate le magnitudini per unita` di secondo d’arco quadro corrispondenti
al raggio minimo e a quello massimo. I raggi sono espressi in secondi d’arco.
In tabella 10 riproponiamo i dati precedenti per quanto riguarda raggio mi-
nimo e raggio massimo, espressi in unita` del raggio efficace (questa volta i dati
non sono logaritmici). Gli ammassi il cui profilo ha abbisognato di estrapola-
zione secondo Trager et al. (1993) [32]25 sono quelli il cui rapporto tra raggio
massimo e raggio efficace (per la precisione il raggio efficace determinato facendo
uso dei dati disponibili, prima dell’estrapolazione) e` minore di 9. Sono segnalati
nell’ultima colonna.
23Si assume simmetria di rotazione dell’ammasso attorno al centroide dell’immagine: tale
scelta equivale a sopprimere l’informazione sulle variazioni di luminosita` azimutali.
24Se si integrasse il profilo solo fino all’ultimo dato osservativo disponibile, rinunciando cioe`
all’estrapolazione, si sovrastimerebbe sistematicamente la magnitudine degli ammassi il cui
profilo osservato e` meno esteso. Nel seguito vedremo che tali ammassi sono contraddistinti da
caratteristiche medie che li differenziano dagli altri (ad esempio sono in media piu` vicini al
Sole) e quindi un tale errore sistematico sarebbe estremamente deleterio.
25In [32] si espongono alcuni dettagli della riduzione dei profili di luminosita` necessari per
comprendere [31]. In particolare si discute il criterio per procedere all’estrapolazione.
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Ammasso log10 rmin log10 rmax log10 re µ(rmin) µ(rmax)
NGC 104 −0.005 3.343 2.24 14.38 27.48
NGC 1851 −0.364 2.783 1.45 14.12 26.99
NGC 1904 −0.658 2.569 1.58 16.05 25.82
NGC 2419 −0.495 2.647 1.66 16.17 28.87
NGC 2808 −0.495 2.925 1.64 15.13 26.01
NGC 288 −0.092 2.840 2.13 20.77 28.34
NGC 3201 −0.357 3.112 2.16 18.86 27.53
NGC 362 −0.495 3.064 1.60 14.74 27.10
NGC 4147 −0.658 2.483 1.43 17.26 29.04
NGC 4590 −0.268 3.083 1.91 18.64 29.85
NGC 5053 −0.092 2.793 2.20 22.83 29.32
NGC 5272 −0.092 3.234 1.83 16.25 29.08
NGC 5286 −0.495 2.508 1.66 16.21 25.33
NGC 5466 −0.092 2.974 2.09 21.98 29.37
NGC 5694 −0.495 2.268 1.29 16.43 25.91
NGC 5824 −0.722 2.733 1.41 15.09 27.86
NGC 5904 −0.092 3.140 2.02 16.10 28.58
NGC 6093 −0.427 2.733 1.54 14.98 27.20
NGC 6121 −0.161 3.189 2.43 17.40 26.05
NGC 6171 −0.092 2.733 2.02 19.05 26.10
NGC 6205 0.209 3.106 1.97 16.59 28.73
NGC 6218 −0.092 2.888 2.04 18.45 27.45
NGC 6254 −0.092 2.991 2.05 16.88 27.69
NGC 6266 −0.495 2.701 1.76 15.16 24.43
NGC 6341 −0.092 2.870 1.75 15.58 27.53
NGC 6366 0.400 2.784 2.25 23.91 25.74
NGC 6397 −0.495 3.177 2.24 15.76 27.06
NGC 6535 −0.658 2.158 1.67 21.71 26.44
NGC 6681 −0.412 2.397 1.63 14.89 24.40
NGC 6712 −0.658 2.397 1.89 19.98 24.10
NGC 6752 −0.495 3.123 2.06 14.89 27.15
NGC 6809 −0.092 2.942 2.21 20.16 26.48
NGC 6934 −0.456 2.652 1.57 17.66 27.72
NGC 7078 −0.569 2.957 1.78 14.85 27.81
NGC 7099 −0.495 2.870 1.79 15.31 27.94
Tabella 9: Estensione del profilo di luminosita` di ciascun cluster. Sono indicati il
minimo ed il massimo raggio angolare per cui sono disponibili misure, il raggio
efficace, la brillanza superficiale in corrispondenza del minimo e del massimo
raggio angolare misurato. Dati provenienti dal catalogo di Trager (1995) [31].












NGC 104 0.01 12.68 No NGC 6121 0.00 5.74 S`ı
NGC 1851 0.02 21.53 No NGC 6171 0.01 5.16 S`ı
NGC 1904 0.01 9.75 No NGC 6205 0.02 13.68 No
NGC 2419 0.01 9.71 No NGC 6218 0.01 7.05 S`ı
NGC 2808 0.01 19.28 No NGC 6254 0.01 8.73 S`ı
NGC 288 0.01 5.13 S`ı NGC 6266 0.01 8.73 S`ı
NGC 3201 0.00 8.95 S`ı NGC 6341 0.01 13.18 No
NGC 362 0.01 29.11 No NGC 6366 0.01 3.42 S`ı
NGC 4147 0.01 11.30 No NGC 6397 0.00 8.65 S`ı
NGC 4590 0.01 14.89 No NGC 6535 0.00 3.08 S`ı
NGC 5053 0.01 3.92 S`ı NGC 6681 0.01 5.85 S`ı
NGC 5272 0.01 25.35 No NGC 6712 0.00 3.21 S`ı
NGC 5286 0.01 7.05 S`ı NGC 6752 0.00 11.56 No
NGC 5466 0.01 7.66 S`ı NGC 6809 0.00 5.40 S`ı
NGC 5694 0.02 9.51 No NGC 6934 0.01 12.08 No
NGC 5824 0.01 21.04 No NGC 7078 0.00 15.03 No
NGC 5904 0.01 13.18 No NGC 7099 0.01 12.02 No
NGC 6093 0.01 15.60 No
Tabella 10: Estensione relativa del profilo di luminosita`. I dati di raggio angolare
minimo e massimo per cui sono disponibili misure sono espressi in unita` del rag-
gio efficace e per ogni ammasso e` indicato se Trager et al. (1993) [32] hanno ri-
tenuto opportuno estrapolare il profilo prima di procedere alla sua integrazione.
I dati provengono dal catalogo di Trager et al. (1995).
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Osservabile p K&S media (1) media (2) sdev (1) sdev (2)
D⊙ (kpc) 0.006 15.86 7.14 17.97 4.26
DGC (kpc) 0.006 16.34 6.67 18.98 4.70
mV (mag) 0.48 7.27 7.60 1.80 1.41
MV (mag) 0.0009 −8.24 −7.08 0.87 1.01
re (”) 0.006 65.4 126.6 54.6 41.4
Tabella 11: Confronto tra campione di ammassi non estrapolati (campione (1))
ed estrapolati (campione (2)). I due campioni sono stati sottoposti ad un test
di Kolmogorov Smirnov per determinare la compatibilita` statistica delle di-
stribuzioni delle variabili considerate (nell’ordine: distanza dal sole, distanza
galattocentrica, magnitudine apparente, magnitudine assoluta, raggio efficace
angolare). Sono tabulate anche medie e scarti quadratici medi dei due campioni
in ciascuna delle variabili. Dati ottenuti dal catalogo di Harris (1997).
Come si puo` vedere il campione si divide essenzialmente a meta`, con 16 ammassi
che richiedono estrapolazione e 19 ammassi che non la richiedono.
In tabella 11 elenchiamo le ulteriori differenze tra i due sottocampioni: in
corrispondenza di alcune osservabili indichiamo il risultato di un test di Kol-
mogorov Smirnov tra i due campioni, la media e lo scarto quadratico medio
dell’osservabile sul primo campione e sul secondo rispettivamente. Il campione
degli ammassi il cui profilo non abbisogna di estrapolazione e` indicato con (1),
mentre l’altro e` indicato con (2).
Si deduce subito dai dati tabulati che gli ammassi che abbisognano di estra-
polazione sono, in media:
• Piu` vicini al Sole (quindi alla terra e all’osservatore) degli altri
• Confrontabili agli altri in magnitudine apparente
• Intrinsecamente piu` scuri (magnitudine assoluta maggiore)
• Molto piu` estesi angolarmente
L’estrapolazione che ha consentito di ottenere i raggi efficaci e le magnitudini
apparenti di cui in Trager et al. (1993) [32] e (1995) [31] e` stata condotta, a detta
degli autori, fittando esponenzialmente gli ultimi 10 secondi d’arco di ciascun
profilo. Leggiamo infatti in [32]:
The half-light radii, rh, were evaluated in the following fashion:
We first evaluated their preliminary values (call them re) for our
profiles. If the actual observations did not extend out to 9re, we
extrapolated the data by fitting an exponential tail to the last 10
arcsec of the observed surface-brightness profile. We then reevalua-
ted rh, as well as other fraction-of-the-total-light radii. [...] The
details and applications will be presented in a future paper.
Si noti che purtroppo non e` specificata l’estensione della coda esponenziale uti-
lizzata, ne´ la procedura di fit impiegata. Seguitando a leggere in [31] troviamo,
riguardo alla determinazione del raggio di mezza luminosita` (che, come si e`
visto, nell’articolo e` indicato con rh):
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We evaluated the half-light, rh, and fraction-of-light radii (from
r10% to r40%) for each cluster with a polynomial fitting procedure
developed originally by Dr. J. J. Gonza´les.
ed i dettagli della procedura di fit, cos`ı come di quella d’estrapolazione non
vengono esplicitati.
In ogni caso riportiamo in tabella 12 i dati di r10%, r20%, r30%, r40% ed re
come da [31] (che sono quelli che poi utilizzeremo nel fit). Si noti l’assenza di
una valutazione dell’errore associato a ciascuna misura26.
2.4.1 Ripetizione autonoma dell’integrazione
La ripetizione autonoma dell’integrazione a partire dai profili del catalogo di
Trager et al. (1995) [31] e` risultata imprescindibile per stimare l’errore sulle
magnitudini apparenti e sui raggi efficaci angolari.
Un altro obbiettivo era la conferma indipendente dei valori di magnitudine
apparente riportati in letteratura, ad esempio in van den Bergh et al. (1991)
[35], e dei raggi calcolati dagli stessi Trager et al. in [31]. Nel condurre il fit
abbiamo comunque prudenzialmente fatto uso dei dati di raggio efficace e di
magnitudine apparente desunti rispettivamente da [31] e da [35], sebbene ci
riserviamo, come possibile futuro sviluppo del lavoro di Tesi, di tornare sulla
questione.
Per l’integrazione abbiamo proceduto come segue. Prima di tutto va notato
che i profili di brillanza superficiale di Trager et al. (1995). sono espressi in
termini di µ in mag/arcsec2 in funzione della distanza dal centro dell’ammas-
so. A ciascuna distanza possono corrispondere piu` misure di µ, provenienti da
osservatori diversi ed anche ottenuti con metodi differenti. Un tipico profilo del
catalogo di Trager et al. (1995) e` graficato in figura 7.
Gli autori non si sono limitati a raccogliere le misure provenienti da osser-
vatori diversi, ma hanno anche fittato i dati con polinomi di Cebicev (di grado
variabile da un’ammasso all’altro) al solo scopo di affiancare al profilo osserva-
tivo, che spesso e` rumoroso, un profilo piu` liscio. Essi hanno anche tabulato in
ciascun punto il valore della differenza tra il profilo osservativo e quello fittato.
Abbiamo avuto quindi a disposizione due possibilita` per determinare l’errore
sui punti del profilo di brillanza: per i punti con misure ripetute abbiamo stimato
lo scarto quadratico medio della distribuzione da quello del campione27 mentre
per gli altri abbiamo utilizzato come stima dell’errore il modulo del residuo al fit
polinomiale. Abbiamo verificato la consistenza delle due stime d’errore tramite
confronto nel caso di NGC 104.
26La scelta di riportare i dati con due cifre dopo la virgola, che adottiamo seguendo Trager
et al. (1995) [31] non implica a priori che l’errore sia sull’ultima di queste; nel seguito vedremo
tuttavia che tali autori affermano che l’errore medio dovrebbe essere circa pari a ≃ 0.07 in
log10 re, circostanza questa che giustifica la loro decisione di riportare 2 cifre dopo la virgola.
27I campioni di misure ripetute sono relativamente piccoli, da 2 a 7 misure; non abbiamo
tuttavia utilizzato correzioni per campioni piccoli per semplicita`. Va peraltro tenuto conto
che i punti che dispongono di misure ripetute sono in numero molto limitato e quindi questa
modalita` di stima dell’errore non e` comunque di grande importanza.
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Ammasso log10 r10% log10 r20% log10 r30% log10 r40% log10 re
NGC 104 1.44 1.70 1.91 2.08 2.24
NGC 1851 0.71 0.95 1.14 1.30 1.45
NGC 1904 0.93 1.16 1.32 1.46 1.58
NGC 2419 1.11 1.31 1.44 1.56 1.66
NGC 2808 1.06 1.26 1.40 1.52 1.64
NGC 288 1.64 1.83 1.95 2.04 2.13
NGC 3201 1.64 1.82 1.95 2.06 2.16
NGC 362 0.95 1.17 1.33 1.47 1.60
NGC 4147 0.73 0.97 1.14 1.29 1.43
NGC 4590 1.38 1.56 1.69 1.81 1.91
NGC 5053 1.75 1.92 2.03 2.12 2.20
NGC 5272 1.28 1.47 1.60 1.72 1.83
NGC 5286 1.08 1.28 1.42 1.54 1.66
NGC 5466 1.68 1.83 1.93 2.01 2.09
NGC 5694 0.59 0.83 1.00 1.15 1.29
NGC 5824 0.59 0.85 1.06 1.24 1.41
NGC 5904 1.36 1.60 1.76 1.90 2.02
NGC 6093 0.90 1.12 1.27 1.41 1.54
NGC 6121 1.79 2.02 2.19 2.32 2.43
NGC 6171 1.41 1.62 1.77 1.90 2.02
NGC 6205 1.46 1.64 1.77 1.88 1.97
NGC 6218 1.48 1.69 1.83 1.94 2.04
NGC 6254 1.51 1.70 1.84 1.95 2.05
NGC 6266 1.09 1.33 1.50 1.64 1.76
NGC 6341 1.10 1.33 1.49 1.63 1.75
NGC 6366 1.77 1.96 2.08 2.17 2.25
NGC 6397 1.53 1.79 1.96 2.11 2.24
NGC 6535 NA NA NA NA 1.67
NGC 6681 0.89 1.16 1.34 1.49 1.63
NGC 6712 1.40 1.58 1.70 1.79 1.89
NGC 6752 1.34 1.60 1.77 1.92 2.06
NGC 6809 1.77 1.93 2.04 2.13 2.21
NGC 6934 1.00 1.20 1.34 1.46 1.57
NGC 7078 1.04 1.30 1.49 1.64 1.78
NGC 7099 1.05 1.33 1.51 1.66 1.79
Tabella 12: Logaritmi dei raggi che racchiudono una frazione (10%, 20%, 30%,
40%, 50%) della luminosita` totale (misurati in secondi d’arco) per gli ammassi
























Figura 7: Profilo di NGC 104 come ottenuto dal catalogo di Trager (1995) [31].
I dati osservativi (crocette) sono sovrapposti al fit tramite polinomi di Cebicev
(curva continua) effettuato dal summenzionato autore.
Il passo successivo e` stato l’estrapolazione dei profili che non si estendono
oltre 10re (a differenza di Trager et al. (1995) [31] in cui la soglia viene po-
sta a 9re). A differenza di Trager et al. (1995) abbiamo preferito estrapolare
i dati fittando una coda esponenziale28 a tutti i dati da re in poi. Questa
scelta e` motivata in parte dall’intenzione di utilizzare piu` dati per ottenere un
fit piu` affidabile, in parte dalla volonta` di ridurre l’arbitrarieta` nell’estensione
dell’intervallo entro il quale viene condotto il fit, legandola ad una grandezza
caratteristica dell’ammasso.
La coda esponenziale e` stata estesa fino a log10 r = 3.5 e ai punti estrapolati
e` stato associato un errore pari a quello ottenuto dal fit29.
Ai dati cos`ı estrapolati sono stati aggiunti i dati HST desunti da Noyola,
Gebhardt (2006)[21], relativi alle zone centrali dell’ammasso. Tali dati erano
gia` stati trattati dalla stessa Eva Noyola, che e` stata contattata a riguardo, in
modo tale che il loro zero point fotometrico coincidesse con quello del catalogo
di Trager et al. (1995). Tali dati disponevano gia` di una stima indipendente
dell’errore di misura.
I profili estesi cos`ı ottenuti sono stati utilizzati come base per produrre 100
cataloghi sintetici, costruiti aggiungendo a ciascuna misura un errore gaussiano
28L’estrapolazione e` esponenziale se si considera µ in funzione di log10 r, lineare se si consi-
dera µ in funzione di r. Come e` noto e` piu` semplice condurre un fit lineare di uno esponenziale
e cos`ı abbiamo fatto.
29Se il fit lineare e` risultato nella forma µ = Ar + B, con incertezze ∆A e ∆B su ciascun
parametro, si e` posto ∆µ = ∆Ar +∆B.
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di media nulla e scarto quadratico medio pari all’errore (stimato come descritto
in precedenza) sulla misura. I profili contenuti in ognuno di questi cataloghi
sono stati integrati30 ottenendo 100 valutazioni della magnitudine apparente
e del raggio efficace di ciascun cluster. Lo scarto quadratico medio31 di tale
campione e` stato assunto come stima dell’errore per magnitudine apparente e
raggio efficace di ciascun cluster.
Riportiamo in figure 8 e 9 i valori di magnitudine apparente e raggio efficace
da noi calcolati in funzione di quelli del catalogo di Harris (1997). In figura 10
riportiamo invece le discrepanze in log10 re tra i nostri dati e quelli del suddetto
catalogo in funzione di quelle in magnitudine: come si vede non c’e` correlazione.
Lo scarto quadratico medio delle differenze in magnitudine e` 0.40 mag, quello
in log10 re e` 0.18.
Facciamo comunque notare che gia` Trager et al. [31] scrivono, riguardo ai
raggi:
We compared our rh measurements with those of van den Bergh
et al. (1991) who used Peterson’s (1987) compilation and a different
methodology. The agreement is generally quite good. Assuming
that both sets of measurements contribute equally to the scatter, we
estimate that our typical 1σ error is ≃ 0.07 in log rh. In the cases
where our data are very discrepant, the values of van den Bergh et
al. were used.
Possiamo quindi supporre che lo scatter in log10 re abbia la stessa origine e la
stessa entita` di quello notato da Trager et al., con l’aggiunta di quei casi di
grande discrepanza che tali autori hanno invece deciso di sopprimere. Il valore
medio dell’errore da noi stimato in log10 re risulta infatti pari a 0.10, in grado
di giustificare pienamente lo scatter di 0.07 riportato dagli autori. Per quanto
riguarda lo scatter in magnitudine il valore medio dell’errore da noi stimato
risulta pari a 0.30 e puo´ quindi spiegare parte della discrepanza in magnitudine
(l’altra parte essendo spiegata dagli errori di misura di alcuni dati del catalogo
di Harris (1997)).
Il nostro risultato, sebbene in grado di giustificare le discrepanze tra in no-
stri dati e quelli presenti in letteratura, puo` apparire inaspettato dal momento
che in genere ci si attenderebbero errori piu` piccoli di questi nelle misure delle
30Abbiamo provato ad utilizzare differenti algoritmi d’integrazione senza ottenere differenze
significative. In particolare abbiamo utilizzato il metodo dei trapezi, la regola di Simpson
(interpolazione tramite polinomi di secondo grado) e la quadratura tramite l’interpolazione
con spline quadratiche.
31Non abbiamo diviso lo scarto quadratico medio per n−1, come si sarebbe dovuto fare se le
100 misure fossero state indipendenti. Pensiamo infatti al caso limite in cui avessimo un solo
dato e conoscessimo il suo errore ma volessimo valutare tale errore tramite una procedura a
montecarlo, simile a quella usata qui. Creeremmo 100 dati fittizi sommando al dato misurato
una variabile gaussiana di scarto quadratico medio pari all’errore, che e` noto. Trattando poi










































































Figura 10: Discrepanze tra il logaritmo del raggio efficace da noi calcolato e
quello ottenuto dal catalogo di Harris (1997) in funzione delle discrepanze tra
magnitudine da noi calcolata e quella ottenuta dal catalogo di Harris (1997).
grandezze apparenti. Anche per questo abbiamo deciso di effettuare il fit al
Piano Fondamentale sia nell’ipotesi in cui l’errore sulle grandezze apparenti sia
trascurabile rispetto a quello in distanza, sia facendo uso degli errori da noi
calcolati in questa sede32.
2.5 Distanze e moduli di distanza
Per quanto riguarda la determinazione delle distanze dagli ammassi abbiamo
fatto uso dei dati provenienti da Ferraro et al. (1999) [12].
La trattazione svolta in tale articolo, e`, dal punto di vista dell’omogeneita`
del campione e della qualita` della stima delle incertezze osservative, la migliore
che siamo riusciti ad individuare in letteratura.
Si noti che per ogni ammasso vengono proposti due moduli di distanza
diversi, ottenuti tramite assunzioni diverse sulla metallicita` dell’ammasso.
Notiamo inoltre che moduli di distanza calcolati in [12] sono quelli veri (cor-
retti per l’assorbimento interstellare): abbiamo pero` calcolato anche il modulo
32Riguardo al fit effettuato trascurando le incertezze sulle grandezze apparenti e` necessaria
una precisazione: con tale espressione non indichiamo che gli errori su log10 re e su m sono
stati posti esattamente a 0. Abbiamo piuttosto ridotto artificialmente le nostre stime d’in-
certezza di un fattore 10, rendendo tali errori di fatto trascurabili. L’unico caso in cui tali
errori riscalati non risultano trascurabili e` quello in cui, nel calcolo dell’errore in SBe, il con-
tributo portato dall’incertezza nell’assorbimento interstellare risultasse estremamente piccolo
se non addirittura rigorosamente nullo. Questo effetto e` voluto, dal momento che altrimenti
il fit avrebbe pesato esageratamente (con peso tendente ad infinito col quadrato del reciproco
dell’errore) quei punti che fortuitamente presentavano errore sull’arrossamento quasi nullo.
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di distanza apparente33, al fine di confrontarlo con i dati disponibili in lette-
ratura (vedi in tal proposito figura 11). A tale scopo abbiamo decorretto il
modulo vero per l’estinzione interstellare facendo uso dei valori di arrossamento
E(B − V ) riportati nella medesima tabella. L’estinzione e` stata calcolata mol-
tiplicando tale valore per la costante empirica 3.1 ed e` poi stata sommata al
modulo di distanza vero, ottenendo quello apparente.
2.5.1 Errori sui moduli di distanza
A detta dello stesso Prof. Francesco Ferraro, che colgo l’occasione per ringra-
ziare per l’informazione, una buona stima dell’errore sui moduli di distanza
misurati con questa procedura si puo` ottenere sommando in quadratura l’errore
dovuto alle differenze tra le due scale di metallicita` utilizzabili e l’errore sulla
determinazione del punto di Zero Age Horizontal Branch. Abbiamo stimato
il primo errore con la semidifferenza tra i moduli di distanza ottenuti sotto le
due diverse assunzioni per la metallicita`, mentre il secondo era riportato espli-
citamente nell’articolo. Gli errori ottenuti in questo modo sono relativamente
modesti: 0.05 mag il valore minimo, 0.20 mag quello massimo, 0.10 mag il va-
lore mediano. Tale risultato era atteso: errori piu` grandi si ottengono solo se
si considerano le differenze tra metodi diversi di determinazione delle distanze
basati su diverse candele standard (es. la sequenza principale, la sequenza di
raffreddamento delle nane bianche, ecc...). In tal caso la dispersione dei dati
di distanza risulta maggiore rispetto a quanto si ottiene, come in questo caso,
considerando solo dati presi per la stessa candela standard (il ramo orizzontale)
in modo omogeneo.
In proposito sempre in Ferraro et al. (1999) [12] si legge che l’errore mi-
nimo che e` ragionevole attribuire ad una misura del modulo di distanza per
un ammasso globulare risulta pari a 0.2 mag. Per rendere quantitativa tale
affermazione abbiamo scelto di moltiplicare gli errori ottenuti per un fattore ν






dove 0.056 e` stato scelto perche` corrisponde al primo decile del campione degli
errori: moltiplicare per ν riscala allora tale primo decile a 0.2. Non abbia-
mo scelto il minimo ma il primo decile per non essere troppo vulnerabili alle
fluttuazioni statistiche dei dati.
2.5.2 Confronto con i moduli di distanza apparenti di Harris 1997
Abbiamo controllato la consistenza dei moduli di distanza apparenti da noi
calcolati con quelli riportati in Harris (1997) [14].
33Il modulo di distanza apparente e` il modulo della differenza tra magnitudine assoluta
ed apparente. Si indica in genere con |m−M |
V
e nel nostro caso (in cui m ≫ M a causa





V , purche´ ci si trovi in assenza di assorbimento interstellare. Se quest’ultimo







indica il modulo di distanza cosiddetto vero, in altre parole quello corretto per
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Figura 11: Moduli di distanza apparenti da noi calcolati espressi in funzione di
quelli estratti dal catalogo di Harris (1997). L’unita` di misura e` la magnitudine.
In figura 11 riportiamo il confronto tra i moduli di distanza apparenti da
noi calcolati a partire da [12] (in ordinata, con l’errore associato calcolato come
descritto in precedenza) e quelli del catalogo di Harris (1997). Come aiuto
visuale e` stata tracciata anche la retta y = x: un accordo perfetto si avrebbe se
tutti i punti fossero disposti esattamente su di essa.
Si notano delle discrepanze tra i dati da noi ottenuti e quelli del catalogo,
ma esse sono molto minori, in media, dell’errore di misura. I coefficienti della
retta di fit, nella forma y = ax + b risultano a = 1.00 ± 0.01 e b = 0.2 ± 0.2,
compatibili entro l’errore con 1 e 0 rispettivamente.
Un ulteriore motivo per non preoccuparsi di queste differenze tra i nuovi
dati e quelli presenti in letteratura e` l’assenza di correlazione tra il valore della
discrepanza e l’arrossamento interstellare dell’ammasso in questione. Si veda in
proposito la figura 12 che dimostra visivamente la non correlazione. Per inciso
si noti che il coefficiente di correlazione lineare e` pari a −0.14.
2.5.3 Errori sulle distanze e confronto con i dati di Harris (1997)
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Figura 12: Discrepanze tra i moduli di distanza apparenti da noi calcolati e quelli
ottenuti dal catalogo di Harris (1997), espresse in funzione dell’arrossamento
interstellare ottenuto dal medesimo catalogo.






Si e` proceduto quindi al confronto con le distanze riportate nel catalogo
di Harris (1997), per controllare la consistenza con le misure precedenti. Si
noti che questo confronto non e` una replica in scala logaritmica del precedente
(riguardante i moduli di distanza): qui stiamo infatti controllando i moduli di
distanza intrinseci, mentre prima ci occupavamo di quelli apparenti.
In figura 13 riportiamo il confronto tra le distanze da noi calcolate a partire
da Ferraro et al. (1999) [12] (in ordinata, con l’errore associato calcolato come
descritto in precedenza) e quelle del catalogo di Harris (1997) [14].
In figura 14 riportiamo la discrepanza tra le distanze in funzione dell’arros-
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Figura 13: Distanze da noi calcolate a partire dai moduli di distanza veri tabulati
in Ferraro et al. (1999) espresse in funzione di quelle estratte dal catalogo di
Harris (1997). L’unita` di misura e` il kpc.
2.5.4 Errori su assorbimento e arrossamento interstellare
Per quanto riguarda gli errori sull’arrossamento interstellare E(B−V ) ci siamo
limitati a recepire quanto affermato da Harris34. Si noti che in alcuni casi i
nostri dati di arrossamento differiscono da quelli del catalogo di Harris (1997), in
quanto sono desunti, assieme ai moduli di distanza, da [12]: abbiamo comunque
assunto che la regola generale enunciata da Harris valga anche nel caso dei nostri
dati d’arrossamento.
La relazione proposta dall’autore per stabilire l’entita` dell’errore e` la seguen-
te:
∆[E(B − V )] = 0.1E(B − V )
Abbiamo ragione di credere che questa relazione non provenga da una analisi
dettagliata dell’errore associato a ciascun dato ma piuttosto da una valutazione
relativamente arbitraria. Citando Harris:
The typical uncertainty in the reddening for any cluster is on the
order of 10 percent, i.e. delta[E(B-V)] = 0.1 E(B-V).
Un possibile miglioramento del nostro lavoro potrebbe quindi consistere in
una piu` approfondita valutazione dell’errore associato a ciascuna misura di ar-
rossamento, in particolare al fine di escludere correlazioni tra tali errori e gli
errori su |m−M |0. Una forte correlazione tra gli errori su tali dati potrebbe
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Figura 14: Discrepanze tra le distanze da noi calcolate a partire dai mo-
duli di distanza veri tabulati in Ferraro et al. (1999) e quelle ottenute da
Harris (1997), espresse in funzione dell’arrossamento interstellare ottenuto dal
medesimo catalogo.
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infatti contribuire a produrre una correlazione tra l’errore in SBe e quello in
log10Re.
3 Il fit con il piano
3.1 Scelta delle variabili utilizzate
Abbiamo calcolato i logaritmi dei raggi lineari (in parsec) degli ammassi globu-
lari tramite la seguente equazione:
log10Re = 1 +
1
5





dove r′′e e` il raggio angolare dell’ammasso desunto da [31] che ne fornisce il valore
in secondi d’arco, Re e` il raggio efficace lineare espresso in parsec, |m−M |0 e` il
modulo di distanza vero desunto da [12] e l’ultimo addendo, che e` una costante
ed e` quindi poco rilevante, serve a convertire r′′e da secondi d’arco a radianti o,
che e` lo stesso, Re da unita` astronomiche a parsec.
Le magnitudini assolute degli ammassi vengono invece calcolate a partire da
quelle apparenti e dal modulo di distanza come segue:
M = m− |m−M |V
Dalle equazioni precedenti si nota subito come sia inevitabile una forte cor-
relazione tra gli errori sulle magnitudini assolute e quelli sui raggi, ammesso
che l’errore su |m−M |V sia dominato da quello su |m−M |0, e che l’errore
sul modulo di distanza sia la fonte principale d’errore sulle due grandezze qui
definite: questo e` sicuramente il caso se si trascurano gli errori sulle grandezze
apparenti m e r′′e , ma non lo e` del tutto (vedi seguito) qualora si considerino i
valori degli errori su tali grandezze come da noi stimati. La scelta di non utiliz-
zare la magnitudine assoluta come variabile di fit al fine di evitare correlazioni
e` quindi sicuramente giustificata nel primo caso, mentre lo sarebbe solo parzial-
mente nel secondo; noi qui abbiamo utilizzato, in sostituzione di M , la quantita`
intrinseca SBe (pari, a meno di costanti additive e moltiplicative, al logaritmo
della potenza per unita` di superficie emessa mediamente dall’ammasso entro il
proprio raggio efficace). Questa scelta e` coerente con quella di numerosi autori
che in passato si sono occupati del medesimo fit di cui ci stiamo occupando, ma
ci riserviamo come futuro sviluppo di rimetterla in discussione.
Si pone:
SBe = m− 3.1E(B − V ) + 5 log10 r
′′
e
L’errore su SBe dipende quindi non piu` dall’errore su |m−M |0, ma solo dal-
l’errore sulla misura del raggio angolare r′′e , della magnitudine apparente m e
dall’errore sull’arrossamento E(B − V ).
Si noti che l’errore su questa grandezza non viene influenzato da un cambio






che e` invariante per riscalamento.





Per maggiore chiarezza riepiloghiamo in tabella 13 e in tabella 14 rispettiva-
mente gli errori sulle variabili log10Re e SBe, con i contributi all’errore dovuti
a ciascuna grandezza osservativa.
E` mia opinione che non si possano escludere, alla luce di queste valutazioni
degli errori e dei loro contributi all’errore totale, correlazioni tra gli errori su
SBe e su log10Re, dovute questa volta non al contributo del modulo di distan-
za (a differenza di come si paventava sopra) ma al contributo delle grandezze
apparenti, m e log10 re.
Cio` avviene conformemente a quanto affermato in Djorgovski (1995) [6]:
For the half-light parameters, we do not get an improved bivaria-
te fit through radius, due to strong coupling of measurement errors
in rh and < µV >h
35, but only through the surface brightness...
Quanto affermato diviene invece ovviamente falso se si trascurano gli errori in
magnitudine apparente e in raggio efficace angolare. Avremo modo nel seguito
di confrontare i risultati che si ottengono rispettivamente ponendo a 0 oppure
non ponendo a 0 tali errori.
3.2 Scelta della variabile indipendente
Per effettuare il fit con il metodo dei minimi quadrati (o del minimo chi quadro)
a questo punto e` stato necessario scegliere una variabile da considerare dipen-
dente: il fit infatti richiede di minimizzare la somma dei residui al quadrato
(eventualmente pesata sui reciproci degli errori) lungo l’asse associato a tale
variabile. La problematicita` di tale scelta e` gia` stata osservata en passant in
Djorgovski (1995) [6], che trova risultati significativamente diversi per i para-
metri del Piano Fondamentale a seconda della scelta effettuata. Egli tuttavia
non si sofferma ad indagare le cause di tale fenomeno, ne` suggerisce soluzioni,
ma si limita a notare che la media aritmetica tra due dei risultati da lui trovati
e` compatibile con un andamento puramente viriale36.
Una discrepanza di questo tipo non e`, a priori, nulla di sorprendente. Essa si
verifica sia nel caso in cui il fit venga condotto trascurando i contributi dell’errore
in magnitudine apparente e in log10 re all’errore in SBe e in log10Re, sia nel
caso in cui tali contributi vengano inclusi: non dipende quindi dalla presenza di
correlazioni tra gli errori sulle variabili in questione.
Vediamo prima il primo caso, in cui gli errori in magnitudine apparente e in
log10 re sono stati trascurati.
Se si considera log10Re come variabile dipendente si trova la seguente rela-
zione:
log10Re = (0.18± 0.03)SBe + (0.4± 0.2) log10 σ − 2.7± 0.7
35Variabile, questa, equivalente alla nostra SBe.
36Djorgovski si riferisce peraltro alle variabili centrali e non a quelle di mezza luminosita` di
cui ci stiamo occupando qui.
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Nome Contr. err. |m−M |0 Contr. err. log10 re Errore totale
NGC 104 0.051 0.036 0.087
NGC 1851 0.040 0.009 0.049
NGC 1904 0.051 0.122 0.173
NGC 2419 0.073 0.108 0.181
NGC 2808 0.053 0.029 0.082
NGC 288 0.075 0.017 0.091
NGC 3201 0.053 0.083 0.136
NGC 362 0.052 0.066 0.118
NGC 4147 0.073 0.598 0.671
NGC 4590 0.037 0.168 0.206
NGC 5053 0.051 0.003 0.053
NGC 5272 0.038 0.020 0.058
NGC 5286 0.073 0.082 0.155
NGC 5466 0.073 0.178 0.251
NGC 5694 0.073 0.101 0.174
NGC 5824 0.052 0.073 0.125
NGC 5904 0.042 0.014 0.056
NGC 6093 0.052 0.474 0.526
NGC 6121 0.075 0.008 0.082
NGC 6171 0.074 0.158 0.231
NGC 6205 0.109 0.001 0.110
NGC 6218 0.108 0.033 0.141
NGC 6254 0.072 0.042 0.114
NGC 6266 0.144 0.312 0.456
NGC 6341 0.073 0.016 0.088
NGC 6366 0.074 0.134 0.207
NGC 6397 0.072 0.025 0.097
NGC 6535 0.108 0.241 0.349
NGC 6681 0.074 0.016 0.090
NGC 6712 0.052 0.048 0.100
NGC 6752 0.109 0.035 0.144
NGC 6809 0.073 0.043 0.116
NGC 6934 0.052 0.171 0.223
NGC 7078 0.051 0.107 0.158
NGC 7099 0.073 0.027 0.100
Tabella 13: Errore in log10Re e contributi delle diverse fonti d’errore, nel caso
non siano stati trascurati gli errori su m e su log10 re. La scelta di arrotondare
a tre cifre dopo la virgola e` arbitraria ed e` giustificata solo dalla convenienza di
visualizzazione.
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Nome Contr. err. m Contr. err. log10 re Contr. err. E(B − V ) Errore totale
NGC 104 0.160 0.178 0.012 0.350
NGC 1851 0.200 0.044 0.006 0.251
NGC 1904 0.239 0.611 0.003 0.853
NGC 2419 0.236 0.541 0.009 0.786
NGC 2808 0.176 0.147 0.071 0.394
NGC 288 0.198 0.083 0.009 0.291
NGC 3201 0.279 0.414 0.065 0.757
NGC 362 0.048 0.330 0.016 0.393
NGC 4147 0.535 2.992 0.006 3.534
NGC 4590 0.737 0.842 0.012 1.591
NGC 5053 0.263 0.013 0.009 0.285
NGC 5272 0.122 0.098 0.003 0.222
NGC 5286 0.243 0.411 0.074 0.729
NGC 5466 0.758 0.889 0.000 1.646
NGC 5694 0.585 0.503 0.028 1.116
NGC 5824 0.091 0.363 0.043 0.497
NGC 5904 0.102 0.071 0.009 0.182
NGC 6093 0.464 2.371 0.056 2.891
NGC 6121 0.120 0.039 0.112 0.271
NGC 6171 0.576 0.788 0.102 1.467
NGC 6205 0.104 0.005 0.006 0.115
NGC 6218 0.302 0.164 0.053 0.519
NGC 6254 0.181 0.210 0.087 0.479
NGC 6266 0.592 1.560 0.146 2.299
NGC 6341 0.151 0.078 0.006 0.235
NGC 6366 0.401 0.669 0.214 1.284
NGC 6397 0.271 0.124 0.056 0.451
NGC 6535 0.633 1.203 0.099 1.935
NGC 6681 0.195 0.080 0.022 0.296
NGC 6712 0.514 0.238 0.143 0.895
NGC 6752 0.156 0.176 0.012 0.344
NGC 6809 0.296 0.216 0.022 0.533
NGC 6934 0.505 0.853 0.034 1.392
NGC 7078 0.059 0.533 0.028 0.619
NGC 7099 0.189 0.134 0.009 0.332
Tabella 14: Errore in SBe e contributi delle diverse fonti d’errore, nel caso non
siano stati trascurati gli errori su m e su log10 re. La scelta di arrotondare a
tre cifre dopo la virgola e` arbitraria ed e` giustificata solo dalla convenienza di
visualizzazione.
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Mentre se si considera log10 σ si ottiene:
log10 σ = (−0.20± 0.02)SBe + (0.4± 0.2) log10Re + 3.8± 0.3
che puo` essere riespresso come:
log10 Re = (0.5± 0.3)SBe + (2.6± 1.4) log10 σ − 9.5± 5.5
Se, infine, si vuole procedere al fit considerando SBe come variabile dipendente
si ottiene:
SBe = (2.8± 0.5) log10Re − (3.6± 0.4) log10 σ + 17.2± 0.5
che puo` essere riespresso come:
log10Re = (0.35± 0.06)SBe + (1.3± 0.4) log10 σ − 6.0± 0.2
Il quale, mantenute due cifre dopo la virgola per agevolare il confronto e sosti-
tuito SBe con −2.5 log10< I >e diviene:
log10Re = −(0.88± 0.16) log10< I >e + (1.27± 0.37) log10 σ − 6.05± 0.21
risultato in ottimo accordo con quello ottenuto da Jørgensen et al. (1996) [16]
per le galassie ellittiche.
Si puo` notare che, sebbene gli errori sui coefficienti siano grandi, e` possibile
escludere con un buon grado di confidenza l’uguaglianza dei tre piani cos`ı otte-
nuti. I tre fit hanno χ2 ridotto pari rispettivamente a 3.7, 7.2 e 3.88 e cio` sarebbe
un’indicazione del fatto che il piano non e` un buon modello per rappresentare
i dati (se gli errori hanno distribuzione gaussiana e sono stati determinati cor-
rettamente un buon fit dovrebbe avere un valore del χ2 ridotto inferiore a 1).
Tuttavia, se ricordiamo che l’errore e` stato sottostimato dal momento che i con-
tributi degli errori in magnitudine apparente e in log10 re sono stati trascurati,
il risultato non e` particolarmente sorprendente ne` illuminante.
Veniamo ora al secondo caso, in cui gli errori sono stati inclusi tutti, come
da noi stimati:
Se si considera log10Re come variabile dipendente si trova la seguente rela-
zione:
log10Re = (0.16± 0.03)SBe + (0.2± 0.2) log10 σ − 2.1± 0.7
Mentre se si considera log10 σ si ottiene:
log10 σ = −(0.16± 0.02)SBe + (0.2± 0.15) log10Re +±3.27± 0.3
che puo` essere riespresso come:
log10Re = (0.8± 0.8)SBe + (5± 4) log10 σ − 17± 15
Se, infine, si procede al fit considerando SBe come variabile dipendente si
ottiene:
SBe = (2.5± 0.6) log10Re − (4.0± 0.5) log10 σ + 17.6± 0.6
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che puo` essere riespresso come:
log10 Re = (0.4± 0.1)SBe + (1.6± 0.6) log10 σ − 7.0± 1.9
risultato, quest’ultimo, che e` ancora in accordo, entro gli errori, con quello
ottenuto da Jørgensen et al. (1996) [16] per le galassie ellittiche e con il risultato
precedente. Si nota quindi che il fit attraverso SBe risulta il piu` stabile, mentre
gli altri due forniscono valori poco significativi perche´ affetti da grande errore;
questa stabilita` non significa pero`, a priori, che tale fit sia quello piu` corretto
dal punto di vista statistico o piu` sensato dal punto di vista fisico.
In questo secondo caso il χ2 ridotto diviene pari, rispettivamente, a 1.78,
1.10 e 1.04. Una buona stima dell’errore e` dunque importante anche per sta-
bilire se gli errori di misura giustificano lo scatter attorno al piano: una loro
sovrastima puo` nascondere la presenza di un quarto parametro che potrebbe
essere il responsabile dello scatter.
3.3 Le difficolta` sono dovute alla disposizione rettilinea
dei punti
Possiamo congetturare che la difficolta` nel trovare un fit univoco tramite un
piano non sia dovuta all’uso di una procedura di regressione lineare scorretta37.
Suggeriamo piuttosto che l’emergere di un’ambiguita` nel fit sia una conseguen-
za naturale del fatto che i punti che rappresentano gli ammassi nello spazio
(log10R,SBe, log10 σ) si dispongono su una retta
38 piuttosto che su un piano.
Se i punti fossero rigorosamente disposti lungo una retta il fit con un piano
non potrebbe dare risultati univoci, dal momento che per una retta passano
infiniti piani. Poiche` i punti reali non sono disposti esattamente in linea retta e`
possibile che il fit con un piano converga, ma esso risultera` con ogni probabilita`
instabile ed estremamente soggetto ai dettagli della procedura impiegata, perche`
il preciso valore dei coefficienti del piano e` in ultima analisi dovuto alle deviazioni
casuali dei punti all’andamento rettilineo.
Per convincersi che la disposizione dei punti e` piu` rettilinea che planare e`
sufficiente osservare l’immagine in figura 15.
Si noti che si potrebbe obiettare che riscalando arbitrariamente una delle
coordinate si puo` far apparire come rettilinea una distribuzione di punti qual-
siasi: a tal proposito e` cruciale far notare che un tale riscalamento interesserebbe
anche gli errori sulla variabile associata a tale coordinata. La collinearita` dei
punti va quindi stabilita relativamente al loro errore.
37Teniamo a precisare che nel presente studio non abbiamo cercato di utilizzare strumenti
statistici sofisticati per ottenere a tutti i costi un risultato univoco (e quindi, in qualche senso,
giusto) dal fit. Abbiamo piuttosto studiato come si comportano le tecniche di fit comunemente
utilizzate in letteratura di fronte al problema di trovare un fit univoco ed abbiamo individuato
il motivo del loro fallimento a tale riguardo.
38Il lettore potrebbe credere che sia assurdo cercare di attribuire ai dati una dimensionalita`
minore di quella del piano, quando gia` il piano non fornisce un buon fit (nel caso in cui si tra-
scurino gli errori su m e log10 re). Tuttavia basta al nostro scopo che i dati si dispongano non
gia` rigorosamente lungo una retta ma piuttosto in figura dotata di approssimativa simmetria
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Figura 15: Disposizione degli ammassi globulari nello spazio
(log10R,SBe, log10 σ). Nell’immagine sono riportati anche i tre piani di
fit differenti (tramite log10 σ, log10Re e SBe), ottenuti nel caso in cui gli errori











































), caso in cui gli errori in magnitudine
apparente e in log10 re sono stati considerati trascurabuili.
A tale scopo riproponiamo in figura 16 l’immagine precedente, ma con cia-
scuna variabile riscalata in modo tale che il proprio errore medio divenga uguale
a 1 (sempre nel caso in cui gli errori di misura su log10 re e sulla magnitudine
apparente siano stati trascurati). Quello che conta e` infatti il rapporto tra il
range di ciascuna variabile e l’errore su tale variabile: se in due direzioni il range
e` piccolo rispetto all’errore, mentre nella terza e` grande si puo` concludere che i
punti sono allineati lungo quest’ultima direzione.
Nel caso in cui invece si utilizzino gli errori, compresi quelli in log10 re e
in m, l’immagine 17, analoga alla precedente39 mostra una maggiore difficolta`
nel riconoscere una struttura rettilinea dopo il riscalamento. Tuttavia questo
non ci impedisce di tracciare l’instabilita` dei fit finora effettuati in letteratura
alla disposizione rettilinea dei punti, quando tali fit fossero condotti pesando
egualmente tali punti, dal momento che cio` equivale ad assumere errore uguale
su ogni coordinata (e si e` visto in precedenza che senza riscalamento sull’errore
medio i punti si dispongono inequivocabilmente in figura rettilinea).
39In questo caso in realta` e` stato utilizzato l’errore mediano invece che medio, dal momento
che gli errori in log10 re e in m introducono alcuni outlier nella distribuzione degli errori in











































), caso in cui gli errori in magnitudine
apparente e in log10 re non sono stati considerati trascurabuili.
Per convincerci ulteriormente della bonta` dell’ipotesi che l’instabilita` del fit
per cambio di coordinate sia dovuta alla disposizione rettilinea dei punti abbia-
mo effettuato una simulazione, modellata sui dati reali nel caso in cui gli errori
in log10 re e in m siano stati trascurati. Il suo risultato e` pero` reinterpretabile
in termini generali, ogniqualvolta in un fit tridimensionale il rapporto tra range
ed errore medio sia molto maggiore per una variabile che per le altre due.
Abbiamo considerato che il rapporto tra il range40 di SBe e il valore medio
dell’errore in SBe risulta pari a circa 44.
Abbiamo generato 100 insiemi di 35 punti simulati nel seguente modo: ab-
biamo scelto una volta per tutte dei valori per i coefficienti del piano (che d’ora
in poi chiameremo valori veri) e per ciascun punto abbiamo scelto a caso due
coordinate (ad esempio log10 Re e SBe) e ne abbiamo fissato il valore estraendo-
lo a caso con distribuzione uniforme dal range assegnato per quelle coordinate
(vedi nel seguito). Il valore della terza coordinata e` stato determinato in modo
da imporre al punto di giacere nel piano. Ai valori delle tre coordinate e` poi
stato aggiunto un errore gaussiano di varianza pari al quadrato dell’errore medio
su quella coordinata. Da un insieme di punti all’altro i range ammissibili per
log10Re e log10 σ sono stati fatti variare; il range di SBe e` invece stato mante-
nuto costante in modo tale che per SBe il rapporto range/errore valesse sempre
44. I rapporti range/errore per log10 Re e log10 σ sono stati mantenuti uguali
fra loro e fatti variare da un insieme al successivo per incrementi pari a 0.44:























Fit attraverso log Re
Fit attraverso log sigma
Fit attraverso SBe
Valore vero
Figura 18: Coefficente di SBe stimato con tre diversi fit ai dati simulati (punti)
e valore vero (retta orizzontale), in funzione del rapporto rng/err per log10 σ e
log10Re. Valore vero ottenuto dal fit ai dati osservativi tramite log10Re.
cos`ı il primo insieme di dati fittizi ha un rapporto range/errore per log10 Re e
log10 σ pari a 0.44 ed il centesimo pari a 44
41.
I 100 insiemi descrivono con continuita` un percorso che porta dalla retta
(due coordinate che variano poco contro una che varia molto) al piano (tutte le
coordinate che variano allo stesso modo). Abbiamo provveduto a fittare i dati
dei 100 insiemi tramite SBe, tramite log10 Re e tramite log10 σ per vedere quale
scelta fosse la migliore nel recuperare i valori veri dei coefficienti a bassi rapporti
range/errore per log10 Re e log10 σ. L’esito purtroppo dipende dai valori veri
dei coefficienti e quindi la risposta non e` univoca.
Certo e` che quanto piu` la disposizione dei punti approssima una retta (nel
senso del rapporto range/errore definito prima), tanto maggiore e` l’incertezza
sui coefficienti ottenuti tramite il fit, qualunque sia la variabile scelta per con-
durlo. Abbiamo graficato in figure 18, 19, 20, 21, 22 e 23 i risultati del fit
sui dati simulati per diversi valori veri dei coefficienti (corrispondenti alle tre
possibili terne di coefficienti, ottenute dai dati misurati tramite fit effettuato
rispettivamente con log10Re, log10 σ e SBe prese come variabili dipendenti).
41A dire il vero la situazione non e` esattamente cos`ı semplice, dal momento che non abbiamo
rigettato eventuali valori fuori range per una data coordinata quando essi sono stati prodotti
perche´ i valori delle altre due (scelti questi a caso dentro al range) li richiedevano per soddisfare

























Fit attraverso log Re
Fit attraverso log sigma
Fit attraverso SBe
Valore vero
Figura 19: Coefficente di log10 σ stimato con tre diversi fit ai dati simulati (pun-
ti) e valore vero (retta orizzontale), in funzione del rapporto rng/err per log10 σ
e log10Re. Valore vero ottenuto dal fit ai dati osservativi tramite log10Re.
3.4 Studio delle correlazioni tra i residui al Piano Fonda-
mentale ed altri parametri
Nonostante la problematicita` del fit dei dati tramite un piano abbiamo deciso di
studiare il comportamento dei residui al fit in funzione di altre variabili carat-
teristiche degli ammassi globulari. Nel seguito descriviamo quindi brevemente
queste variabili addizionali impiegate e cerchiamo eventuali correlazioni lineari
con i residui al fit. La ricerca di tali correlazioni residue sarebbe giustificata,
come si diceva in precedenza, dall’elevato valore del χ2 ridotto che si otterrebbe
per il Piano Fondamentale se considerassimo trascurabili gli errori in log10 re
ed in magnitudine apparente. Lo e` di meno supponendo che si tenga conto dei
contributi di tutti gli errori, sempre con riferimento al valore del χ2 ridotto, che
in tale caso e` prossimo a 1.
3.4.1 Analisi preliminare dei residui
Poiche´ il fit tramite un piano ammette, come abbiamo visto, tre soluzioni diver-
se avremmo tre insiemi di residui. Poiche´ inoltre abbiamo deciso di effettuare il
fit sotto due ipotesi diverse circa la forma degli errori (con e senza considerare
il contributo degli errori in log10 re ed in magnitudine apparente) saremmo co-
stretti ad analizzare sei insiemi di soluzioni. Per evitare lavoro inutile ed avendo
osservato che il fit piu´ stabile (nel senso che fornisce risultati simili nonostante
il cambiamento delle stime d’errore) e` quello effettuato considerando SBe come























Fit attraverso log Re
Fit attraverso log sigma
Fit attraverso SBe
Valore vero
Figura 20: Coefficente di SBe stimato con tre diversi fit ai dati simulati (punti)
e valore vero (retta orizzontale), in funzione del rapporto rng/err per log10 σ e
log10Re. Valore vero ottenuto dal fit ai dati osservativi tramite log10 σ.
relazioni con i residui a tale fit42. Ci riduciamo quindi a considerare solo due
insiemi di residui.
Inoltre si noti che per ciascun punto e` possibile calcolare il residuo in SBe,
ovvero la lunghezza di un segmento parallelo all’asse di SBe che parte dal punto
e giunge ad intersecare il piano, il residuo in log10Re e quello in log10 σ. Tuttavia
i residui in SBe, in log10Re e in log10 σ sono totalmente correlati. Infatti, se
per il punto i-esimo il residuo in SBe si scrive
SBei − alog10Rei − blog10 σi − c










che e` pari al precedente diviso per −a.
Si ha quindi solo un insieme di residui indipendenti per ciascun piano, per un
totale di due insiemi. Nel seguito abbiamo scelto dunque di esprimere i residui
in termini di log10Re.
Il primo studio da condurre riguarda quindi la distribuzione di ciascuno dei
due insiemi di residui; a tal proposito abbiamo effettuato un test di normalita`
42A questo livello si noti che questa scelta e` comunque relativamente arbitraria. Tutta-
via i residui al piano fittato con SBe dimostrano una discreta correlazione con i residui ai
piani fittati tramite le altre due variabili; quindi in presenza di una correlazione veramente

























Fit attraverso log Re
Fit attraverso log sigma
Fit attraverso SBe
Valore vero
Figura 21: Coefficente di log10 σ stimato con tre diversi fit ai dati simulati
(punti) e valore vero (retta orizzontale), in funzione del rapporto rng/err per
log10 σ e log10 Re. Valore vero ottenuto dal fit ai dati osservativi tramite log10 σ.
di Shapiro Wilk che per i due insiemi di residui (rispettivamente quelli al fit
effettuato senza tenere conto degli errori in log10 re e inm e quelli al fit effettuato
tenendone conto, d’ora in poi primo fit e secondo fit) fornisce probabilita` 0.74
e 0.68 di avere distribuzione normale. Si noti che ciascun fit e` stato effettuato
pesando i punti sugli errori piuttosto che pesandoli tutti egualmente e cio` puo`
provocare non gaussianita` dei residui. Per un riepilogo delle proprieta` statistiche
dei residui si veda la tabella 15.
Residuo primo fit Residuo secondo fit
Media −0.03 −0.07
Mediana −0.05 −0.10
Scarto quadratico medio 0.17 0.19
Interv. semiinterquartilico 0.10 0.12
p normalita` 0.74 0.68
Tabella 15: Riepilogo delle caratteristiche statistiche dei due campioni di resi-
dui, rispettivamente al fit con il primo ed il secondo piano. La probabilita` di




















Fit attraverso log Re
Fit attraverso log sigma
Fit attraverso SBe
Valore vero
Figura 22: Coefficente di SBe stimato con tre diversi fit ai dati simulati (punti) e
valore vero (retta orizzontale), in funzione del rapporto range/errore per log10 σ
e log10Re. Valore vero ottenuto dal fit ai dati osservativi tramite SBe.
Residui SBe log10Re log10 σ
Al primo piano −0.26 0.19 0.04
Al secondo piano −0.20 0.13 −0.08
Tabella 16: Coefficienti di correlazione tra i residui al primo ed al secondo Piano
Fondamentale e SBe, log10Re, log10 σ.
3.4.2 Correlazioni residue con SBe, log10Re, log10 σ
Abbiamo cercato eventuali correlazioni tra i residui e le variabili SBe, log10 Re,
log10 σ. La presenza di una tale correlazione potrebbe indicare un’insufficienza
del modello lineare utilizzato nel rendere conto del comportamento dei dati
(non-linearita`). Le figure 24, 25 e 26, 27, 28 e 29 riportano l’andamento dei
residui ai due piani di fit in funzione delle suddette variabili. La tabella 16
riporta i relativi coefficienti di correlazione.
Si noti che tutti i coefficienti di correlazione sono relativamente piccoli; si
























Fit attraverso log Re
Fit attraverso log sigma
Fit attraverso SBe
Valore vero
Figura 23: Coefficente di log10 σ stimato con tre diversi fit ai dati simulati
(punti) e valore vero (retta orizzontale), in funzione del rapporto rng/er per




















































































































































































Figura 29: Residui in log10Re al secondo piano in funzione di log10 σ.
3.4.3 Correlazioni con metallicita`, colori e gradienti radiali di colore
Abbiamo cercato correlazioni tra i residui ai piani e alcune caratteristiche pro-
prie della popolazione stellare che costituisce gli ammassi, caratteristiche cioe`
indipendenti dalla struttura geometrica e cinematica dell’ammasso43. I tre in-
dicatori scelti sono la metallicita`, il colore complessivo integrato su tutto l’am-
masso desunto dal catalogo di Harris (1997) [14] e il gradiente radiale di colore
come definito in seguito sulla base dei dati del catalogo di Peterson (1986) [23].
Il gradiente di colore in particolare si pone come un indice di disomogeneita` nel-
la popolazione stellare, la quale potrebbe ad esempio essere dovuta a differenze
nelle storie evolutive o nelle caratteristiche iniziali delle stelle che si trovano in
ambienti diversi, oppure a sedimentazione gravitazionale delle stelle di massa
maggiore. Quest’ultimo caso puo` darsi se al gradiente di colore corrisponde un
gradiente di massa piuttosto che un gradiente di eta` o di metallicita`; in questo
caso l’ammasso non e` piu` ben descrivibile in termini di modelli di King ad una
componente (ovvero costruiti con stelle di eguale massa).
I colori integrati che sono disponibili nel catalogo di Harris sono U−B, B−V ,
V −R e R−I. Essi non sono corretti per l’arrossamento interstellare ed abbiamo
scelto di non procedere qui ad una correzione. C’e` inoltre da notare che solo i
primi due indici di colore sono disponibili per tutti gli ammassi, mentre alcune
misure di V − R e parecchie di R − I sono mancanti. Questo non e` tuttavia
un grave problema, in quanto sui dati disponibili si evidenzia una strettissima
correlazione tra i vari indici di colore: si veda in tal proposito la tabella 17.
43Quest’ultima affermazione non e` vera per il gradiente di colore, che e` un indicatore della
disomogeneita` della popolazione stellare all’interno dell’ammasso ed e` quindi profondamente
legato alla struttura geometrica dell’ammasso.
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U −B B − V V −R V − I
U −B 1 0.96 0.94 0.92
B − V 1 0.98 0.97
V −R 1 0.98
V − I 1
Tabella 17: Coefficienti di correlazione tra i diversi indici di colore degli ammassi.
I dati provengono da Harris (1997) ed alcuni indici di colore (particolarmente
V −I, ma anche V −R) non sono disponibili per tutti gli ammassi del campione;
le correlazioni sono quindi da intendersi calcolate solo sui dati disponibili.
Alla luce della presenza di tali stringentissime correlazioni tra i vari indici di
colore abbiamo deciso di studiare la correlazione dei residui ai piani solamente
con l’indice B−V , il quale e` quello piu` comunemente utilizzato e del quale sono
disponibili misure per tutti gli ammassi.
Tanto i residui al primo quanto quelli al secondo piano sono scorrelati dagli
indici di colore. Si trova infatti, nell’ordine, coefficiente di correlazione pari a
−0.02 e 0.03. A tal proposito si vedano anche le figure 30 e 31.
Per quanto riguarda invece i gradienti di colore premettiamo che il catalo-
go di Peterson [23] da noi utilizzato e` relativamente datato, in quanto risale al
1986; tuttavia ancora una volta ci e` stato impossibile considerare cataloghi piu`
recenti44 perche´ in letteratura sono molto diffusi gli studi tesi a misurare con
precisione il gradiente di colore in singoli ammassi ma non sono reperibili studi
che trattino con omogeneita` un campione sufficientemente vasto da includere
il nostro. Il catalogo considerato e` composto da una serie di misure di diversi
indici di colore (noi tuttavia ci siamo limitati a B − V , come sopra) effettuate
su fenditure concentriche all’ammasso di diversi raggi. In ogni caso la misura si
riferisce a tutta l’area contenuta tra il centro dell’ammasso ed il raggio della fen-
ditura, ovvero le misure sono incrementali (diversamente da quelle del catalogo
di Trager et al. (1995) [31], che sono differenziali).
Per determinare un indice che potessimo chiamare gradiente di colore ab-
biamo considerato per ciascun ammasso solo le misure di colore corrispondenti
a fenditure di raggio compreso tra 13re e 3re (questo onde evitare di definire
un gradiente di colore che risultasse dipendente dall’estensione radiale misurata
piuttosto che dalle proprieta` intrinseche dell’ammasso) e le abbiamo fittate, in
funzione del raggio della fenditura (non del suo logaritmo!), con una retta della
forma ax+ b. Abbiamo quindi scelto a come misura del gradiente di colore. La
nostra scelta ci permette di ottenere, tramite il fit, una stima sull’errore sul gra-
diente di colore sulla base dei dati del catalogo, nonostante questi siano privi di
una propria stima d’errore. I dati spesso sono molto rumorosi (presumibilmente
a causa della grande influenza della luce di poche stelle brillanti sul profilo di
colore) e quindi l’errore su a risulta elevato; per tre ammassi (NGC 2419, NGC
5053 e NGC 5466) il numero eccessivamente ridotto di misure ha impedito di
44Il catalogo di Trager et al. (1995), che sarebbe piu` recente e che pure abbiamo utilizzato































Figura 30: Residui in log10Re al primo piano in funzione del valore di B − V






























Figura 31: Residui in log10 Re al secondo piano in funzione del valore di B − V





























Figura 32: Indicatori di gradiente di colore ottenuti dal fit ai profili radiali di
colore del catalogo di Peterson (1986), espressi in funzione della rispettiva stima
d’errore. Vedi testo per dettagli sulla procedura di fit.
effettuare correttamente il fit e quindi tali ammassi sono stati esclusi dallo stu-
dio. In figura 32 sono graficati i valori assoluti di a in funzione del loro errore,
con sovrapposte due rette di coefficiente angolare 2 e 4 che indicano il limite di
significativita` dei gradienti di colore a 2 e a 4 σ. I punti che si trovano al di
sopra di entrambe le rette rappresentano ammassi il cui gradiente di colore si
discosta da 0 per piu` di 4 volte l’errore, i punti tra le due rette tra 2 e 4 volte,
i punti che cadono al di sotto di entrambe le rette meno di 2 volte. Come e`
facile notare, il numero di ammassi che presentano evidenza inequivocabile di
gradiente di colore e` contenuto.
Abbiamo studiato la correlazione tra i gradienti di colore da noi definiti ed
i residui ai due piani fondamentali. I risultati sono visibili negli scatter plot di
figure 33 e 34; i rispettivi coefficienti di correlazione sono −0.02 per il primo pia-
no e 0.05 per il secondo. Si ha quindi assenza di correlazione lineare tra i residui
al Piano Fondamentale e gli indici di gradiente di colore da noi definiti. Questo
risultato si puo` interpretare in diversi modi: uno, sicuramente plausibile, e` che
i gradienti di colore da noi calcolati siano in realta` frutto di oscillazioni casuali
dei rumorosi dati di Peterson (1986) [23] (l’apparente significativita` dei gradien-
ti di colore essendo un artefatto dovuto ad una sottostima dell’errore); l’altro
e` che i gradienti di colore e quindi le disomogeneita` della popolazione stellare
siano s`ı presenti ma non abbiano effetti dinamici, per lo meno sul Piano Fonda-




























Gradiente di colore B - V
Dati
Figura 33: Indicatore del gradiente di colore B − V ottenuto dal fit ai profili di
colore radiale del catalogo di Peterson (1986), espresso in funzione dei residui
in log10Re al primo piano.
che mostrerebbe che gli ammassi non ben descrivibili tramite modelli di King
ad una componente a causa della presenza di un gradiente di massa, sarebbero
comunque collocati sul Piano Fondamentale ne´ piu` ne´ meno degli ammassi piu`
regolari.
Nemmeno la metallicita`, il cui valore e` stato sempre estratto dal catalogo
di Harris (1997), correla con i residui ai piani. Si vedano in tal proposito gli
scatter plot di figure 35 e 36; i corrispondenti coefficienti di correlazione sono
rispettivamente 0.13 e 0.16.
3.4.4 Correlazioni con concentrazioni, coefficiente viriale e pendenza
centrale del profilo
Abbiamo cercato correlazioni tra alcuni indicatori della struttura dell’ammasso
(concentrazione, coefficiente viriale e pendenza centrale del profilo di luminosita`)
ed i residui ai piani di fit. La prima grandezza considerata, la concentrazione c,
e` model dependent e richiede che il cluster sia descrivibile tramite un modello
di King; come gia` discusso quando ci siamo occupati degli effetti di selezione
presenti sul campione essa e` stata arbitrariamente presa in alcuni casi pari a
























Residui Re piano SBe dipendente
Dati
Figura 34: Indicatore del gradiente di colore B − V ottenuto dal fit ai profili di
colore radiale del catalogo di Peterson (1986), espresso in funzione dei residui





























Figura 35: Residui in log10Re al primo piano in funzione del valore di Fe/H































Figura 36: Residui in log10Re al secondo piano in funzione del valore di Fe/H
ottenuto dal catalogo di Harris (1997).
tra c ed i residui due volte, prima includendo e poi escludendo gli ammassi
con c = 2.5. Tra i residui al primo piano e c i coefficienti di correlazione che
si ottengono nei due modi sono rispettivamente −0.05 con gli ammassi core
collapsed e 0.18 senza. Per il secondo piano sono invece −0.10 e 0.10. In figure
37 e 38 riportiamo gli scatter plot nei casi in cui gli ammassi core collapsed sono
stati inclusi.
La seconda grandezza considerata, il coefficiente viriale, e` stata calcolata
supponendo che il rapporto M/L fosse uguale per tutti gli ammassi globulari










Il coefficiente viriale, a differenza di c, cui deve peraltro essere correlato (ma
non linearmente), mostra una buona correlazione lineare con i residui. D’altra
parte questa correlazione puo` essere spiegata in modo relativamente banale: il
logaritmo del coefficiente viriale e` pari a
log10Re − 0.4SBe − 2 log10 σ































Figura 37: Residui in log10Re al primo piano in funzione del valore del






























Figura 38: Residui in log10Re al secondo piano in funzione del valore del






























Figura 39: Residui in log10Re al primo piano in funzione del coefficiente viriale
kv, calcolato a partire dai dati del catalogo di Harris (1997); vedi testo per i
dettagli del calcolo.
e quindi e` simile, quanto a forma, ai residui qui calcolati. Di fatto e` il residuo
che si otterrebbe al piano viriale con M/L = const.; di conseguenza quanto
piu` un piano e` simile a quello viriale tanto piu` i residui ad esso correleranno
con il logaritmo del coefficiente viriale. Per uno scatter plot, che evidenzia la
presenza delle correlazioni, si vedano le figure 39 e 40; i rispettivi coefficienti di
correlazione risultano essere 0.74 per il primo e 0.81 per il secondo piano.
Un’ulteriore correlazione che e` piu` debole ma a nostro avviso molto interes-
sante perche´ a quanto ci e` noto non e` stata ravvisata in precedenza e` quella
tra i residui e la pendenza centrale del profilo di brillanza (la derivata radiale
del profilo nel limite in cui il raggio tende a 0; vedi Noyola, Gebhardt (2006)
[21]). Abbiamo deciso di occuparci della correlazione con questa grandezza per-
che´ l’andamento del profilo di brillanza superficiale nelle regioni centrali degli
ammassi globulari e` di grande interesse, per almeno due ragioni.
Prima di tutto, come gia` abbiamo notato nell’introduzione della presente
Tesi, e` rilevante per il problema dell’eventuale presenza, al centro degli ammassi,
di un buco nero. Un tale oggetto compatto influenzerebbe l’andamento del
profilo di luminosita`, che diverrebe piu` ripido al centro; si puo` peraltro supporre
che l’entita` dell’effetto determinato dalla presenza di un buco nero dipenderebbe
dalla massa di questo. La relazione a potenzaMBHσ tra la massa dei buchi neri
centrali delle galassie ellittiche ed una quantita` dinamica, come la dispersione































Figura 40: Residui in log10Re al secondo piano in funzione del coefficiente viriale
kv, calcolato a partire dai dati del catalogo di Harris (1997); vedi testo per i
dettagli del calcolo.
Merritt (2000) [11] e da Gebhardt et al. (2000) [13], ed un’altra relazione simile
(Magorrian et al. (1998) [19]), ma meno stringente, che sussiste tra la massa
dei buchi neri centrali e la massa della galassia ellittica (o del bulge in caso di
galassia spirale) ci hanno suggerito di cercare a nostra volta una correlazione
tra quantita` globali (nel nostro caso residui al fit tramite Piano Fondamentale,
i quali sono ottenuti facendo uso delle grandezze di mezza luminosita`, ovvero
raggio efficace, SBe e dispersione di velocita` centrale) e caratteristiche centrali
del profilo di brillanza.
In secondo luogo l’andamento dei profili degli ammassi in prossimita` del loro
centro risulta interessante alla luce del problema del collasso gravitazionale del
core dell’ammasso, che darebbe origine agli ammassi della cosiddetta morfologia
PCC (da Post Core Collapse) con andamento centrale del profilo a cuspide
(e quindi con pendenza centrale non nulla). Nei precedenti studi del Piano
Fondamentale (Djorgovski (1995) [6], McLaughlin (2000) [20]) gli ammassi che
presentavano un tale andamento anomalo del profilo verso il centro sono stati
considerati come nettamente distinti dagli altri (il gia` citato McLaughlin (2000)
ad esempio li escludeva dal fit).
I valori delle pendenze centrali sono stati recentemente misurati per 38 am-
massi da Noyola, Gebhardt (2006) [21] tramite dati provenienti da HST (in
particolare da Wide Field Planetary Camera) e cio` ha consentito un netto salto
di qualita` rispetto agli studi precedenti; gli autori inoltre hanno posto partico-
lare cura nel centraggio degli ammassi per evitare che un centraggio scorretto































Figura 41: Residui in log10Re al primo piano in funzione delle pendenze centrali
logaritmiche misurate da Noyola, Gebhardt (2006). Sovrapposta la retta y =
(0.55± 0.10)x+ (0.09± 0.04) ottenuta tramite fit lineare dei minimi quadrati.
aspettative; nelle parole degli autori:
These results are in contrast to our theoretical bias that the
central regions of globular clusters are either isothermal (i.e. flat
central profiles) or very steep (i.e. luminosity density slope -1.6)
for core collapse clusters.
I valori delle pendenze sono in sostanza distribuiti con continuita`. Alla luce
di questo risultato, una scelta come la nostra, che correla i residui al Piano
Fondamentale alla pendenza centrale, risulta piu´ valida della semplice esclusione
(o fit separato) degli ammassi con morfologia PCC, in quanto evita un binning
arbitrario dei dati.
Il coefficiente di correlazione tra le pendenze centrali logaritmiche del profilo
di luminosita` e i residui al primo Piano Fondamentale risulta pari a 0.74, mentre
per il secondo risulta pari a 0.75. Il campione di ammassi che abbiamo utilizzato
conta solamente 28 membri perche´ solo di essi sono disponibili contemporanea-
mente pendenze centrali e misure di distanza e di σ soddisfacenti. Si vedano
anche le figure 41 e 42.
Facciamo notare, incidentalmente, che la correlazione osservata non e` banal-
mente riconducibile al fatto che gli ammassi PCC, essendo atipici, dovrebbero
avere scatter maggiore attorno al Piano Fondamentale. La correlazione e` pre-































Figura 42: Residui in log10 Re al secondo piano in funzione delle pendenze
centrali logaritmiche misurate da Noyola, Gebhardt (2006). Sovrapposta la
retta y = (0.62± 0.10)x+ (0.06± 0.04) ottenuta tramite fit lineare dei minimi
quadrati.
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si considerano i valori assoluti dei residui. Se la correlazione si ammette come
significativa bisogna dunque spiegarne l’origine.
3.4.5 Correlazioni con posizione e cinematica galattica
Dopo aver studiato le correlazioni tra i residui al Piano Fondamentale e le ca-
ratteristiche intrinseche di ciascun ammasso (popolazione stellare e struttura)
ci proponiamo di analizzare quelle con i parametri che descrivono la relazione
dell’ammasso con l’ambiente galattico che lo circonda.
In particolare abbiamo considerato: la distanza dal centro galattico, la sua
proiezione sul disco galattico, l’altezza perpendicolare al disco galattico (que-
st’ultima con segno positivo se nel verso del polo nord galattico, negativo al-
trimenti), la velocita` radiale rispetto al Sole e infine la distanza dell’ammasso
globulare dal piu` vicino degli altri ammassi.
Quest’ultima grandezza e` stata calcolata ovviamente considerando tutti gli
ammassi globulari catalogati da Harris (1997) e non solo quelli appartenenti al
campione. Lo studio di questa correlazione rappresenta, al meglio della mia
conoscenza, il primo tentativo di studiare gli effetti sul Piano Fondamentale
degli ammassi globulari di eventuali incontri ravvicinati. Questo studio e` sicu-
ramente perfettibile dal momento che sarebbe opportuno utilizzare, piuttosto
che la distanza dall’ammasso piu` vicino, parametri che mettano maggiormente
in evidenza gli effetti mareali. In particolare sarebbe necessario tenere conto
anche delle masse e non solamente delle distanze, nonche´ includere nel calcolo
(che diverrebbe precisamente il calcolo del gradiente del campo gravitazionale)
l’effetto di altri ammassi oltre al piu` vicino e della Galassia stessa. D’altra parte
la scelta di utilizzare solamente la distanza permette di non escludere a priori
l’esistenza di altri meccanismi d’influenza non mareali (ad esempio di scambio
di stelle) che alterino la forma del Piano Fondamentale per ammassi interagenti.
Per quanto riguarda la correlazione tra residui al Piano Fondamentale e
distanza galattocentrica si trovano coefficienti di correlazione pari a 0.24 e a
0.16 rispettivamente per i residui al primo ed al secondo piano. Si vedano in
proposito le figure 43 e 44 rispettivamente. Questo risultato e` interessante da
confrontare con quello ottenuto da McLaughlin (2000) [20], che trova invece una
forte correlazione tra l’energia di legame gravitazionale degli ammassi (ottenuta
tramite un processo model dependent basato sui modelli di King) e la luminosita`
totale, regolata dalla distanza galattocentrica. Nelle sue parole:
...observations of YV0 show a very strong correlation between glo-
bal binding energy and total luminosity, regulated by Galactocentric




Ci preme tuttavia di far notare che il nostro risultato, per il quale le correlazioni
che costituiscono il Piano Fondamentale non possono essere migliorate tenen-
do conto della distanza galattocentrica, non puo` essere visto come una diretta
confutazione del risultato di McLaughlin (2000) in quanto l’insieme di dati da
noi utilizzati e` estremamente diverso dal suo ed altrettanto diverso e` il loro
trattamento. In particolare la ridotta estensione in distanza galattocentrica del
nostro campione rende non particolarmente significativa l’assenza di correlazio-
ne da noi riscontrata. Possiamo quindi concludere solamente sulla necessita` di






























Figura 43: Residui al primo Piano Fondamentale in funzione della distanza
galattocentrica ottenuta dal catalogo di Harris (1997).
globulari, onde poter attuare un approccio model independent su un campione
piu` esteso e vario.
Per quanto riguarda la correlazione tra residui al Piano Fondamentale e
proiezione della distanza galattocentrica sul disco galattico si trovano coefficienti
di correlazione pari a 0.26 e a 0.18, sempre nel solito ordine. Si vedano in
proposito le figure 45 e 46 rispettivamente.
Per quanto riguarda la correlazione tra residui al Piano Fondamentale e al-
tezza perpendicolare al disco galattico presa con segno (Z) si trovano coefficienti
di correlazione pari a 0.16 e a 0.12, nell’ordine consueto. Si vedano in proposito
le figure 47 e 48 rispettivamente.
Per quanto riguarda la correlazione tra residui al Piano Fondamentale e
velocita` radiale eliocentrica46 si trovano coefficienti di correlazione pari a −0.01
e a −0.02 rispettivamente per i residui al primo piano ed al secondo piano.
Si vedano in proposito le 49 e 50 rispettivamente. Non si evidenzia alcuna
significativa correlazione; cio` puo` essere dovuto alla scarsa qualita` della velocita`
46La velocita` dell’ammasso rispetto al Sole, proiettata lungo la linea di vista. Viene misurata































Figura 44: Residui al secondo Piano Fondamentale in funzione della distanza



























Distanza sul piano galattico (kpc)
Dati
Figura 45: Residui al primo piano in funzione della proiezione sul disco galattico






























Distanza sul piano galattico (kpc)
Dati
Figura 46: Residui al secondo piano in funzione della proiezione sul disco ga-






























Figura 47: Residui al primo piano in funzione dell’altezza sul disco galattico































Figura 48: Residui al secondo piano in funzione dell’altezza sul disco galattico
ottenuta dal catalogo di Harris (1997).
eliocentrica come indicatore dinamico in quanto il particolare moto del Sole
(che presumibilmente domina il moto relativo) e` irrilevante in relazione alla
cinematica degli ammassi globulari rispetto alla galassia.
Per quanto riguarda la correlazione tra residui al Piano Fondamentale e
distanza dall’ammasso globulare piu` vicino si trovano coefficienti di correlazione
pari a 0.27 e a 0.20, col solito ordine. Si vedano in proposito anche le figure
51 e 52 rispettivamente. Alla luce di questo risultato possiamo pensare che
gli eventuali incontri ravvicinati tra ammassi globulari non giochino un ruolo
dinamicamente importante, almeno dal punto di vista della capacita` di indurre
perturbazioni al Piano Fondamentale.
4 Conclusioni e prospettive di sviluppo
Per quanto riguarda gli effetti di selezione abbiamo provato che il campione di
ammassi globulari per i quali sono disponibili misure di dispersione di velocita` e
distanze determinate con sufficiente accuratezza e` costituito esclusivamente da
ammassi a bassa metallicita` (Fe/H < −0.8), ovvero da ammassi cosiddetti di
alone. Gli ammassi globulari che appartengono al nostro campione sono pero`
disposti, contrariamente alle aspettative, nelle vicinanze del disco galattico, co-




























Velocita’ radiale eliocentrica (km/s)
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Figura 49: Residui al primo piano in funzione della velocita` radiale eliocentrica




























Velocita’ radiale eliocentrica (km/s)
Dati
Figura 50: Residui al secondo piano in funzione della velocita` radiale eliocentrica




























Distanza ammasso prossimo (kpc)
Dati
Figura 51: Residui al primo piano in funzione della distanza dell’ammasso dal-
l’altro ammasso a lui piu` vicino, calcolata a partire dai dati del catalogo di
Harris (1997).
effetto si spiega, presumibilmente, con la facilita` di osservazione dovuta alla
ridotta distanza dal Sole. Il campione appare anche costituito da ammassi di
concentrazione piu` alta rispetto alla media. Non sorprendentemente il campio-
ne e` costituito da ammassi che hanno magnitudine assoluta minore rispetto alla
media (se le distanze fossero distribuite a caso tali ammassi avrebbero anche
magnitudine apparente minore e quindi sarebbero meglio osservabili). Un ulti-
mo effetto di selezione e` presente in distanza galattocentrica: gli ammassi del
campione sono situati a piccola distanza dal Sole e quindi sono in media piu` di-
stanti dal centro galattico degli altri; sempre a causa dell’addensamento attorno
al Sole l’estensione in distanza galattocentrica e` decisamente minore di quella
dell’intero sistema degli ammassi globulari (si veda il paragrafo sugli effetti di
selezione per una ulteriore discussione e una quantificazione statisticamente ro-
busta) e cio` puo` inficiare la validita` di eventuali conclusioni circa la dipendenza
dei parametri del Piano Fondamentale dalla distanza galattocentrica.
In seguito abbiamo valutato le incertezze di misura dettagliatamente per
ciascuna grandezza coinvolta nel Piano Fondamentale. A tale scopo abbiamo
dovuto determinare l’entita` dell’incertezza di misura presente su tutte le osserva-
bili utilizzate, in particolare sui moduli di distanza, sul valore dell’assorbimento
interstellare, sulle magnitudini apparenti e sui raggi efficaci angolari. L’incertez-
za sulla dispersione centrale di velocita` era gia` disponibile contestualmente alla
misura in Pryor, Meylan (1993) [25], mentre per le altre grandezze e` stata neces-
saria una stima da parte nostra, non sempre priva d’arbitrarieta`. Una corretta































Figura 52: Residui al secondo piano in funzione della distanza dell’ammasso
dall’altro ammasso a lui piu` vicino, calcolata a partire dai dati del catalogo di
Harris (1997).
l’entita` di eventuali correlazioni presenti tra gli errori sulle grandezze impiegate
in fase di fit del piano, nonche´ per stimare l’incertezza finale sui parametri di
fit. Con le nostre valutazioni degli errori (che comunque, come notato sopra,
mantengono un certo grado di arbitrarieta`) possiamo escludere correlazioni tra
gli errori in SBe e in log10 Re
47 solo se gli errori in magnitudine apparente ed
in raggio efficace angolare possono essere trascurati rispetto a quelli introdotti
dall’errore in distanza.
Abbiamo stimato il valore degli errori in magnitudine apparente e in raggio
efficace angolare tramite la ripetizione dell’integrazione dei profili di luminosita`
di Trager et al. (1995) [31] e troviamo che tali errori non sono trascurabili e sono
anzi confrontabili con le discrepanze che si registrano tra i dati di magnitudine
apparente e di raggio efficace angolare ottenuti in letteratura da fonti diverse.
Alla luce delle arbitrarieta´ comunque presenti nella stima degli errori sopra detti
abbiamo comunque effettuato il resto dello studio sia includendo tali errori come
da noi stimati, sia imponendo, viceversa, che siano trascurabili.
Abbiamo effettuato un fit per verificare la presenza di un Piano Fondamen-
tale delle quantita` di mezza luminosita´ degli ammassi globulari che, al meglio
della nostra conoscenza, sono state generalmente trascurate in letteratura per
dedicarsi allo studio delle variabili centrali.
47Nel seguito abbiamo indicato con l’espressione variabili di mezza luminosita` il logaritmo
del raggio efficace Re e la brillanza superficiale SBe media entro il raggio efficace: tale raggio
e` infatti definito come quello che racchiude meta` della potenza emessa dall’ammasso. Vedi
testo per una definizione soddisfacente di queste grandezze.
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Per il Piano Fondamentale il fit fornisce, come gia` attestato in Djorgovski
(1995) [6] per le variabili centrali, risultati ambigui. Il valore finale dei coefficien-
ti risulta infatti fortemente influenzato dalla scelta della variabile da considerarsi
dipendente. In entrambi i casi il fit e` instabile (ha i coefficienti caratterizzati da
errore elevato e varia molto da un caso all’altro) tranne quando viene condotto
considerando SBe come variabile dipendente, fenomeno quest’ultimo gia´ noto
in letteratura. Il fit condotto tramite tale variabile produce peraltro la relazione
log10Re = (0.35± 0.06)SBe + (1.3± 0.4) log10 σ − 6.0± 0.2
se si trascurano gli errori in magnitudine apparente ed in raggio efficace angolare,
mentre produce l’altra relazione
log10 Re = (0.4± 0.1)SBe + (1.6± 0.6) log10 σ − 7.0± 1.9
se di tali errori si tiene conto. Entrambi i risultati sono solo marginalmente
compatibili con l’assenza di tilt del Piano Fondamentale, ovvero con l’omologia
dei sistemi e la contemporanea costanza del rapporto M/L48. Migliore e` la
compatibilita` dei nostri risultati con quelli ottenuti da Jørgensen et al. (1996)
[16] per il Piano Fondamentale delle galassie ellittiche. Jørgensen et al. trovano
infatti, nella nostra notazione e a meno di costanti additive:
log10Re = 0.33SBe + 1.24 log10 σ
relazione che e` in buon accordo con quella che noi troviamo trascurando gli
errori sulle magnitudini apparenti e sui raggi efficaci angolari.
La nostra conclusione piu` importante non e`, tuttavia, a nostro avviso, la
compatibilita` entro gli errori tra il nostro risultato e quello ottenuto per le ga-
lassie ellittiche ma piuttosto l’impossibilita` di decidere in modo sufficientemente
sicuro se una tale compatibilita` sussiste o meno: cio` e` dovuto all’elevato errore
presente sui coefficienti del fit, in particolare nel secondo caso in cui gli errori
sulle grandezze apparenti m e log10 re sono responsabili di larga parte dell’er-
rore su SBe e su log10Re. Facciamo notare che la presa e la riduzione dei dati
riguardanti i profili di brillanza superficiale degli ammassi, che sono il punto
di partenza per il calcolo di m e di log10 re risalgono al 1995. Di conseguenza
riteniamo possibile un miglioramento del quadro osservativo tracciato nella no-
stra Tesi se non con la ripetizione della presa dati (per la quale ci riserviamo di
effettuare, come possibile sviluppo della Tesi, uno studio di fattibilita`), almeno
per quanto riguarda la rielaborazione sistematica di eventuali dati fotometrici
piu` recenti. Analogo discorso puo` essere fatto per i dati di distanza a nostra di-
sposizione che, seppure di buona qualita`, sono risultati il fattore maggiormente
limitante le dimensioni del campione.
Per quanto riguarda lo studio dei residui al fit tramite Piano Fondamentale
l’unica correlazione degna di nota e non banale e` quella tra i residui e la pendenza
centrale logaritmica del profilo di luminosita` (vedi Noyola, Gebhardt (2006)
[21]). Tale correlazione, se confermata su un campione di ammassi piu` ampio,
risulterebbe particolarmente interessante dal momento che legherebbe grandezze
che riguardano scale molto diverse, ovvero la scala del raggio di core (entro il
48Una spiegazione dettagliata della questione e` affrontata nel capitolo introduttivo, dedica-
to alle informazioni preliminari. Un’approfondita discussione delle origini del tilt del Piano
Fondamentale nel caso pero` delle galassie ellittiche e` presente in Bertin et al. (2002) [4].
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quale viene misurata la pendenza centrale) e la scala delle variabili di mezza
luminosita`, in analogia a quanto fa la relazioneMBHσ
49 per le galassie ellittiche
ed i bulge delle galassie spirali.
Abbiamo infine notato come l’ambiguita` del fit tramite un piano sia risol-
vibile se si assume che i punti si dispongano attorno ad una retta piuttosto
che sulla superficie di un piano. Una proposta simile era gia` stata avanzata in
Bellazzini (1998) [2] per le variabili centrali; noi l’abbiamo ritrovata qui indi-
pendentemente per le variabili di mezza luminosita`. Facciamo notare peraltro
che il risultato di Bellazzini (1998) e` relativamente poco noto, al punto che noi
stessi l’abbiamo prima ottenuto in modo indipendente e solo in seguito abbiamo
scoperto la presenza del suddetto articolo.
Le prospettive di sviluppo, oltre a quelle gia` accennate, sono molteplici. La
prima e` costituita dall’emergere del dubbio circa l’opportunita` di procedere al fit
utilizzando le variabili SBe e log10Re piuttosto che altre variabili (ad esempio
M e log10Re); tale dubbio sorge dalla presenza di correlazioni tra gli errori in
SBe e in log10Re la quale si verifica o non si verifica a seconda che il contributo
delle grandezze apparenti (log10 re e m) all’errore totale sia o meno dominan-
te. La scelta delle variabili da utilizzare per effettuare il fit rimane critica, in
quanto i risultati del fit possono differire, confermando o meno la compatibi-
lita` del Piano Fondamentale degli ammassi globulari con quello delle galassie
ellittiche, compatibilita` questa il cui studio gia` di per se` costituisce un possibile
terreno d’interesse per ampliare il lavoro di Tesi. Importantissima sarebbe la
comprensione dei fenomeni fisici che determinano il tilt del Piano Fondamenta-
le degli ammassi globulari, in particolare in confronto ai meccanismi ipotizzati
per spiegare il tilt nel caso delle galassie ellittiche. Particolarmente opportuno
sarebbe inoltre determinare se la correlazione messa in evidenza tra i residui
al fit e la pendenza centrale del profilo di luminosita` come definita da Noyola,
Gebhardt (2006) [21] e` significativa solo su questo campione (il quale e` affetto
da numerosi effetti di selezione) o se e` sono valida in generale; simile determi-
nazione va effettuata anche per le non-correlazioni, in particolare quella tra i
residui al fit e la distanza galattocentrica, anche alla luce di quanto evidenzia-
to da McLaughlin (2000) [20]. Si possono studiare anche le correlazioni tra i
residui al Piano Fondamentale e l’eta` degli ammassi globulari, eventualmente
rapportata ai tempi scala caratteristici dell’evoluzione degli ammassi. Si po-
trebbe cos`ı provare a mettere in evidenza un’eventuale evoluzione della legge di
scala nel tempo, cos`ı come tramite procedimenti estremamente diversi e` stato
tentato per il Piano Fondamentale delle galassie ellittiche da Treu (1998) [33].
Non ultima e` la necessita` di estendere, se possibile, lo studio del Piano Fonda-
mentale agli ammassi che orbitano le galassie vicine sia per determinare se la
relazione di scala e` universale (come siamo indotti a credere) oppure solamente
un fenomeno locale, sia per stabilire un’eventuale dipendenza dei parametri del
piano dalle caratteristiche della galassia ospite.
A Modelli di King
Nonostante la presente Tesi abbia una impostazione prevalentemente model in-
dependent abbiamo scelto di riepilogare qui per maggior comodita` del lettore
49Vedi introduzione per una panoramica su questa legge di scala. Vedi anche Gebhardt et
al. (2000) [13] e Ferrarese, Merritt (2000) [11].
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alcune nozioni di modellistica degli ammassi globulari, riguardanti in particolare
i cosiddetti modelli di King. Per coloro che intendessero approfondire gli aspetti
di modellistica non solo degli ammassi globulari ma anche (e anzi soprattutto)
delle galassie consigliamo la lettura del libro di Bertin (2000) [3]; non possiamo
non citare, inoltre, l’agile volume di Spitzer (1987) [30] e il pionieristico articolo
di King (1965) [17] da cui il nome dei modelli.
I modelli di King altro non sono che opportune funzioni di distribuzione delle
stelle nello spazio delle fasi. Nel seguito indicheremo con f una tale funzione, che
rappresenta la densita` di probabilita` di trovare una stella in una data posizione
con un dato valore dell’impulso. Descriveremo inoltre solo un modello ad una
componente, ovvero ipotizzeremo che le stelle abbiano tutte la stessa massa.
Lavorando in coordinate cartesiane potremo quindi confondere la velocita` con
l’impulso; una scelta di questo tipo in letteratura e` comune e quindi spesso
capita di incontrare lo spazio delle fasi indifferentemente indicato come (~x,~v)
piuttosto che come (~x, ~p). In generale nel seguito prenderemo stelle di massa
unitaria, per cui la massa non comparira` espicitamente nelle equazioni.
La simmetria sferica degli ammassi globulari consente di prendere f con
dipendenza dalla sola energia, per cui si puo` scrivere:
f = f(E)
dove, posta l’origine nel centro dell’ammasso, e posto r =
√
x2 + y2 + z2 e
v =
√





con φ(r) che rappresenta il potenziale gravitazionale complessivo generato dal
sistema stellare (per ora incognito).
La funzione di distribuzione di King, espressa in questi termini e`
f =
{
A(e−aE − e−aφ(rt)) E < φ(rt)
0 E > φ(rt)
(7)
dove A, a, rt sono parametri liberi il cui valore viene fissato in base alle carat-
teristiche osservative di cui il modello intende rendere conto. Il contenuto fisico
di questa definizione di f non e` di difficile comprensione; il termine
fth = Ae
−aE
rappresenta una distribuzione puramente termica (boltzmanniana), da cui il
pedice. Il modello di King impone semplicemente la condizione aggiuntiva per
cui le stelle che in un modello termico si troverebbero a distanza dal centro
maggiore di un certo raggio di taglio rt oppure avrebbero velocita` maggiore di
quella di fuga per tale raggio non esistano, unitamente all’ovvia condizione di
continuita` della f . Si puo` considerare euristicamente il raggio rt come un limite
che definisce la sfera d’influenza dell’ammasso globulare rispetto all’ambiente
esterno; ad esempio si puo` assumere che esso sia determinato marealmente dal
campo gravitazionale della galassia ospite.
I tre parametri di equazione 7 permettono di definire due scale (ovvero due
grandezze dimensionate) e una grandezza adimensionale. Il profilo radiale di
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densita` di massa del modello si puo` cioe` calcolare per integrazione dell’equa-
zione differenziale che deriva dalla 7 e dall’equazione di Poisson imposta al
potenziale gravitazionale φ(r); tale integrazione (che non si puo` effettuare in





dove Aˆ e r0 sono le due scale (ovvero sono grandezze che si possono cambiare
mantenendo la forma della ρ) mentre la ρˆ rimane definita dalla condizione inizia-
le (adimensionale) della suddetta equazione differenziale opportunamente adi-
mensionalizzata. Tale condizione iniziale e` proprio la grandezza adimensionale
di cui sopra.
In alternativa ad Aˆ il valore centrale della densita` ρ0 = ρ(0) puo` essere preso
come la prima delle due scale (infatti coincide con esso a meno di una costante:
ρ(0) = Aˆρˆ(0)) e si puo´ ovviamente esprimere in termini dei parametri A, a e






e cos`ı le due scale restano fissate. Rimane da definire il parametro adimensionale:
cio` si puo` fare in modi equivalenti, ma qui scegliamo di introdurre quello che e`
piu` pertinente alla discussione condotta nel resto della Tesi, ovvero il parametro





Da un punto di vista qualitativo tale parametro cresce se l’ammasso e` piu`
concentrato, ovvero se la maggior parte della massa risulta confinata al centro.
B Test statistici
Diamo qui una breve introduzione ai test statistici di cui abbiamo fatto uso per
la quantificazione degli effetti di selezione e piu` in generale per l’analisi dei dati.
B.1 Test di Kolmogorov Smirnov
Prendono il nome di test di Kolmogorov Smirnov due tipologie di test statistici,
l’una utilizzata per determinare la probabilita` che un campione di dati sia estrat-
to da una distribuzione fissata, l’altra per determinare la probabilita` che due
campioni di dati provengano dalla stessa distribuzione. Nel nostro caso abbiamo
fatto uso della seconda tipologia. Il funzionamento del test si basa sul confron-
to delle due frazioni cumulative F1(x) e F2(x) dei campioni, in particolare sul
calcolo della probabilita` che il valore D = supx|F1(x) − F2(x)| risulti maggiore
di un valore assegnato, nell’ipotesi che le distribuzioni da cui i due campioni
sono estratti coincidano. Si noti per inciso che il test di Kolmogorov Smirnov












dove g e` una funzione monotona.
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B.2 Test di Wilcoxon (anche test di Mann Whitney)
Il test di Wilcoxon da noi utilizzato prende anche il nome di test di Mann
Whitney o U test. Il principio su cui si basa e` semplice: dati due campioni
di misure si calcola, per ciascun elemento del primo, il numero di elementi
del secondo che sono minori di esso. La somma di tali numeri rappresenta la
statistica U , in base al cui valore e` possibile calcolare la probabilita` (disponibile
tabulata per diversi valori di U) che i due campioni di misure siano estratti
dalla stessa distribuzione. Come il test di Kolmogorov Smirnov anche il test di
Wilcoxon e` invariante per trasformazioni monotone dei dati.
B.3 t-test di Welch
Il t-test di Welch e` una variante del t-test di Student. Si noti che questo test si
differenzia dai test di Kolmogorov Smirnov e di Wilcoxon perche` a differenza di
essi assume distribuzione gaussiana dei dati dei due campioni. Il classico test di
Student assumerebbe anche uguale varianza per i due campioni; questa ipotesi
viene rilassata tramite l’uso del test di Welch.
C Ringraziamenti
Riporto qui di seguito un elenco, probabilmente incompleto, di persone e di
istituzioni da ringraziare per l’aiuto offertomi nel lavoro di Tesi.
• Il mio relatore, Prof. Giuseppe Bertin, senza il cui aiuto e i cui consigli
questa Tesi non sarebbe stata possibile.
• La Prof. Scilla degl’Innocenti per avermi fornito indicazioni sulla Present
Day Mass Function degli ammassi globulari (utili per chiarire un dubbio
ma poi non utilizzate esplicitamente nella Tesi).
• Il Prof. Franco Ligabue e il Prof. Giovanni Punzi per l’aiuto nel trat-
tamento statistico dei dati, il Prof. Marcomaria Massai per lo stesso
motivo.
• Il Prof. Enrico Vesperini per l’aiuto fornitomi nell’individuare i dati piu`
recenti (in particolare per quanto riguarda i valori di σ) tra i meandri della
letteratura.
• Il Prof. Scott Trager per aver gentilmente risposto alla mia email fornen-
domi alcune informazioni sull’elaborazione dei dati che gli ha permesso di
calcolare i raggi efficaci degli ammassi.
• I Prof. Renzo Sancisi, Massimo Stiavelli e Luca Ciotti per i consigli e
l’interesse dimostrato per l’argomento della Tesi.
• La Dott. Eva Noyola per avermi aiutato ad utilizzare i dati provenienti
dall’articolo [21] di cui e` coautrice.
• Il Prof. Francesco Ferraro per aver risposto ad una mia richiesta di chia-
rificazione circa gli errori sui moduli di distanza degli ammassi globulari.
86
• Il Dott. Marco Micheli per aver dissipato un mio dubbio riguardo all’ar-
rossamento ed all’estinzione interstellare.
• I miei genitori, per il generosissimo supporto morale e la mia compagna,
Alessandra Rossato, per il medesimo motivo
• Il Prof. Luigi Cariolato, che e` stato mio insegnante presso il Liceo Scien-
tifico Paolo Lioy a Vicenza ed ha avuto un ruolo chiave nell’indirizzarmi
allo studio della fisica
• Gli amministratori dell’aula computer in cui ho svolto gran parte del lavoro
di Tesi, Dott. Leonardo Bartoloni, Dott. Giovanni Petrucciani, Dott.
Vincenzo Mantova, Dott. Francesco Fiamberti e Dott. Giovanni Pizzi, per
il supporto concessomi nella programmazione Bash e Perl e per i consigli
sui programmi da utilizzare per fittare i dati.
• Il Dott. Giovanni Viglietta per la rilettura di parte della Tesi.
• La Dott. Elisa Tonello per avermi consigliato di usare il pacchetto stati-
stico R per l’elaborazione dei dati.
• I mantainer del database astronomico Simbad: This research has made
use of the SIMBAD database, operated at CDS, Strasbourg, France.
• Iacopo D’Aurizio ed il Dott. Giovanni Petrucciani per ulteriore assistenza
statistica.
Per la realizzazione di questa Tesi abbiamo fatto uso pressoche´ integralmente
di software libero, a partire dal sistema operativo (GNU/Linux nella distribu-
zione Gentoo, Ubuntu o SimpyMepis a seconda del computer utilizzato) per
procedere con l’ottimo applicativo statistico, R [26], il programma di visualiz-
zazione e di fit GNUplot, il gia` citato Perl (la totalita` dell’elaborazione dati e`
stata effettuata tramite brevi script in tale linguaggio) e per finire con LATEX,
indispensabile per la produzione di questo documento. Un caloroso ringrazia-
mento non puo` quindi essere negato all’intera comunita` di sviluppatori di tali
programmi.
Riferimenti bibliografici
[1] Ashman, K. M., Zepf, S. E., Globular Cluster Systems, 1998, Cambridge
University Press
[2] Bellazzini, M. 1998, NewA, 3, 219
[3] Bertin, G., Dynamics of galaxies, 2000, Cambridge University Press
[4] Bertin, G., Ciotti, L., & Del Principe, M. 2002, A&A, 386, 149
[5] de Vaucouleurs, G., Capaccioli, M. 1979, ApJ, 40, S699
[6] Djorgovski, S. 1995, ApJ, 438, L29
[7] Djorgovski, S., King, I. R. 1984, ApJ, 277, L49
87
[8] Djorgovski, S., King, I. R. 1986, ApJ, 305, L61
[9] Djorgovski, S., Meylan, G. 1994 AJ, 108, 4
[10] Dubath, P., Meylan, G., Mayor, M., The Globular Cluster-Galaxy
Connection, 1993, ASP Conf. Ser. 48, 577
[11] Ferrarese, L., Merritt, D. 2000, ApJ, 539, L9
[12] Ferraro F.R., Messineo M., Fusi Pecci F., De Palo M.A.,
Straniero O., Chieffi A., Limongi M. 1999, AJ, 118, 1738
[13] Gebhardt, K., Bender, R., Bower, G., Dressler, A., Faber, S.
M., Filippenko, V. A., Green, R., Grillmair, C., Luis, C. H., Kor-
mendy, J., Lauer, T. R., Magorrian, J., Pinkney, J., Richstone,
D., Tremaine, S. 2000, ApJ, 539, L13
[14] Harris W.E. 1996 (rev. 15 May 1997), AJ, 112, 1487
[15] Illingworth, G. 1976, ApJ, 204, 73
[16] Jørgensen, I., Franx, M., Kjærgaard, P. 1996, MNRAS, 280, 167
[17] King, I. R. 1965, AJ, 1966, 71, 64
[18] Kormendy, J., Richstone, D. 1995, ARA&A, 33, 581
[19] Magorrian, J., Tremaine, S., Richstone, D., Bender, R., Bo-
wer, G., Dressler, A., Faber, S. M., Gebhardt, K., Green, R.,
Grillmair, C., Kormendy, J., Lauer, T. 1998, AJ, 115, 2285
[20] McLaughlin, D. E. 2000, ApJ, 539, 618
[21] Noyola, E., Gebhardt, K. 2006, AJ, 132, 447
[22] Pahre, M. A., Djorgovski, S. G., de Carvalho, R. R. 1995, ApJ,
453, L17
[23] Peterson C. J. 1986, PASP, 98, 192
[24] Press, W. H., Flannery, B. P., Teukolsky, S. A., Vetterling, W.
T., Numerical Recipes in C: The Art of Scientific Computing, 2nd edition,
1992, Cambridge University Press
[25] Pryor, C. & Meylan, G. 1993, in ASP Conf. Ser. 50, ed. Djorgovski S.
G. & Meylan G. (San Francisco: ASP), 357
[26] R: A language and environment for statistical computing, R Development
Core Team, R Foundation for Statistical Computing, Vienna, Austria 2005,
URL: http://www.R-project.org.
[27] Reid, I. N., Brewer, C., Brucato, R. J., McKinley, W. R., Maury,
A., Mendenhall, D., Mould, J. R., Mueller, J., Neugebauer, G.,
Phinney, J., Sargent, W. L. W., Schombert, J., Thicksten, R.
1991, PASP, 103, 661
88
[28] Sersic, J. L., Atlas de galaxias australes, 1968, Observadorio Astronomico,
Cordoba
[29] SIMBAD Astronomical Database, URL: http://simbad.u-strasbg.fr/
[30] Spitzer, L., Dynamical Evolution of Globular Clusters, 1987, Princeton
University Press
[31] Trager, S. C., King, I. R., Djorgovski, S. 1995, AJ, 109, 218
[32] Trager, S. C., Djorgovski, S. King, I. R., Structure and Dynamics
of Globular Clusters, 1993, ASP Conf. Ser. 50, 347
[33] Treu, T. 1998, LIACo (Liege International Astrophysical Colloquia), 34,
255
[34] van Albada, T. S., Bertin, G., Stiavelli, M. 1995, MNRAS, 276,
1255
[35] van den Bergh, S., Morbey, C., Pazder, J. 1991, ApJ, 375, 594
[36] Zaggia, S. R., Capaccioli, M., Piotto, G., Stiavelli, M. 1992,
A&A, 258, 302




contributi all’errore di misura, 47
definizione, 45
SBe





morfologia PCC, 21, 66




incertezze di misura, 43
Coefficente viriale (kv), 11
Dispersioni di velocita`, 22
metodologie di misura, 22
omogeneita` del campione, 23
Effetti di selezione, 18
in concentrazione, 19
in distanza galattocentrica, 21
in magnitudine, 21
in metallicita`, 19
Leggi di scala, 5
Magnitudini apparenti e raggi efficaci
angolari, 27
accuratezza, 30
incertezze di misura, 28
ripetizione della riduzione dei da-
ti, 34
Magorrian et al., 71
Modelli di King, 8, 19, 62, 74, 83
Modulo di distanza
apparente, 39





delle galassie ellittiche, 7
fit, 46
instabilita` del fit, 46
origine dell’instabilita` del fit, 50
residui al fit, 55
analisi preliminare, 55
correlazioni con log10 σ, 58
correlazioni con log10 Re, 58
correlazioni con c, 66
correlazioni con E(B − V ), 62
correlazioni con Fe/H , 62
correlazioni con kv, 66
correlazioni con SBe, 58
correlazioni con distanza dall’am-
masso piu` vicino, 74
correlazioni con gradienti radia-
li di colore, 62
correlazioni con pendenza cen-
trale del profilo, 66
correlazioni con posizione galat-
tocentrica, 74




Teorema del viriale, 11
Test statistici
Kolmogorov Smirnov, 18, 85
Shapiro Wilk, 57
Welch, 18, 86
Wilcoxon, 18, 86
90
